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INTRODUCTION
1. Historique
3
En astrométrie et en géodésie, la technique qui permet d'observer avec une
très grande précision la direction de radio-sources extragalactiques, la position de
station à la surface de la Terre et les paramètres d'orientation de la Terre
simultanément est l'interférométrie à très longue base (Very Long Baseline
Radio Interferometry) ou VLBI.
A l'origine, le développement de la technique VLBI est très étroitement lié
à l'histoire de la radio astronomie. C'est en 1931 que Karl Jansky, ingénieur radio,
détecta accidentellement des signaux à des longueurs d'onde décimétriques,
provenant de l’émission diffuse associée à la Voie Lactée et dont l'intensité
maximum est obtenue lorsque l'antenne est pointée dans la direction du centre
de notre Galaxie (Jansky 1933). Les travaux de Jansky furent repris quelques
années plus tard par Grote Reber qui publia en 1944 la première carte en ondes
radio du ciel (Reber 1944). Après la guerre, des programmes de recherche en radio
astronomie se développent en Australie et en Angleterre, on construit des
antennes plus grandes et on commence à utiliser les méthodes d'interférométrie
pour obtenir une meilleure résolution angulaire. Ces premières recherches ont
consisté à répertorier les radiosources dans des catalogues, comme le catalogue 3C
de Cambridge (Edge et al. 1959) et à identifier leur contre-partie optique (Bolton et
al. 1949, Baade et Minkovski 1954); elles ont permis de découvrir des
radiosources intenses et de petites dimensions.
Vers 1970, la précision des observations est inférieure à la seconde de degré
(<1"), grâce aux développements apportés à la technique d'interférométrie par la
transmission du signal par câbles, puis par liaison radio. Dans le milieu des
années I960, alors que plusieurs voies de recherche indépendantes prédisaient
que des structures radio très petites devaient exister dans quelques sources
extragalactiques, et avec la découverte de plusieurs sources non résolues avec le
radio interféromètre de Jodrell Bank-Malvern (127 km), il devint évident qu'il
était nécessaire d'atteindre une résolution supérieure à 0,001" pour mieux
comprendre la physique des noyaux actifs de galaxies et de quasars. A cette même
époque, les étalons atomiques de fréquence furent commercialisés (stabilité de
10*12) et deux groupes de recherches, l'un au Canada, l'autre aux Etats-Unis,
développèrent un système interférométrique permettant de s'affranchi de la
connexion des récepteurs en temps réel, par l'enregistrement du signal et des
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marques de temps d'horloge sur bande magnétique à chaque antenne. La
corrélation des signaux se fait ultérieurement dans un centre de calcul spécialisé.
Les premiers succès, à la résolution de quelques 0,001", furent obtenus en 1967 au
Canada et, peu après, aux Etats-Unis. La radiointerférométrie à très longue base
était née et la longueur des bases n'était plus limitée, alors, que par le diamètre de
la Terre.
Développée à l'origine en astrophysique pour mesurer la structure des
radiosources extragalactiques compactes, la technique VLBI a été appliquée dans
les années 1970-80 à différents domaines:
- en astrométrie: pour établir un repère de référence céleste
de grande exactitude (Ma et al. 1992, Arias
et al. 1991), pour tester les théories de la
relativité générale, pour obtenir (en
combinant les observations VLBI et laser
Lune) la constante de la précession avec
une grande exactitude (Chariot et al. 1991);
- en astronomie galactique: pour l'étude des pulsars (Petit et al. 1990) et
de la structure de la dynamique galactique;
pour mesurer le temps universel UT1, le
mouvement du pôle, relativement à la
croûte terrestre et dans l'espace (Herring
1991);
pour mesurer des positions de stations à la
surface de la Terre à 1 cm près (Boucher et
Altamimi 1992), pour étudier la dérive et
les déformations des plaques tectoniques.
- en géophysique:
- et en géodésie:
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2. La technique VLBI et ses applications
Le principe de l'interférométrie consiste à enregistrer simultanément le
signal reçu d'une même radiosource aux antennes de deux stations matérialisant
les extrémités de la base de l'interféromètre. Primitivement les deux stations,
comportant une antenne à réflecteur parabolique et un récepteur, étaient reliées
par câble directement à un corrélateur, qui est l'organe capable de détecter les
franges d'interférence. Les difficultés de maintenance et de stabilisation des câbles
n'autorisaient que des bases d'une longueur de 10 à 20 km. Plus tard, et afin
d'établir des bases plus longues (jusqu'à 100 km environ), elles furent reliées par
liaison hertzienne. Au delà d’une centaine de kilomètres, les effets de
propagation dans l'air affectent la cohérence du signal transmis; pour obtenir des
bases continentales ou intercontinentales, il faut que les deux antennes de
l'interféromètre effectuent leurs observations de manière indépendante. En
VLBI, on enregistre en temps réel sur bande magnétique à chacune des deux
stations des signaux condensés après mélange avec la fréquence créée par
l'horloge ainsi que les tops d'horloge atomique locale (masers à hydrogène), le
traitement de ces signaux étant effectué par le corrélateur en temps différé.
Figure 1. Principe de la technique VLBI.
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L'horloge de la station est un élément essentiel de ce système, elle doit être
extrêmement stable en temps et en fréquence sur quelques centaines de secondes.
Sur elle repose la cohérence des signaux enregistrés aux deux stations qui doit
être conservée sur une durée suffisante pour rendre possible la détection des
franges d’interférence.
Le corrélateur, à partir de la technique de synthèse de bande employée dans
toutes les expériences VLBI à vocation géodésique ou astrométrique (Rogers
1970), donne le retard de synthèse de bande, décalage temporel entre les deux
enregistrements, et la vitesse de retard de phase qui correspond à la dérivée
temporelle du retard.
Le traitement des observations VLBI obtenues à partir d'un réseau
d'antennes et d'un programme d'observation d'une quarantaine de radiosources
se fait en deux étapes:
- en premier lieu, on calcule le retard T et sa dérivée temporelle i à partir
d'un modèle;
- puis on minimise, par la méthode des moindres carrés, les écarts entre les
quantités observées et les quantités calculées, en estimant un certain
nombre de paramètres géophysiques, astronomiques ou de correction en
station.
Un programme d'observation VLBI à objectif astronomique ou géodésique
dure généralement 24 heures, il comprend les observations d'une quarantaine de
radiosources et met en jeu un réseau d'environ six antennes. La stratégie
d’observation consiste à observer une même source avec deux antennes pendant
quelques minutes puis à changer de source. De ce fait, une même base observera
différentes radiosources, et une même radiosource sera observée par des bases
différentes. Ces 24 heures d’observations permettront d'obtenir environ 400
retards et vitesses de retard de phase, ce qui donne la possibilité d'estimer un
grand nombre de paramètres. En vue d'exprimer le retard et la vitesse de retard
de phase on modélise le repère terrestre, le repère céleste, l’orientation de la Terre
et des paramètres locaux comme l'atmosphère et les horloges.
Pour le repère terrestre les paramètres du modèle que l'on peut ajuster sont:
- la position des stations à la surface de la Terre (X, Y, Z),
- leur vitesse (x, Ÿ, z) .
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Dans le cas du repère céleste les paramètres ajustables sont:
- les coordonnées (ascension droite a et déclinaison ô) des radiosources
ainsi que leurs dérivées en fonction du temps (da, dô).
Les paramètres du modèle pour l'orientation de la Terre sont:
- les coordonnées (x, y) du pôle terrestre,
- le temps universel (UT1),
- dans le cas de GLORIA, on peut estimer les coordonnées du pôle dans
l'espace à la place des paramètres classiques de précession et de nutation,
qui sont la constante de la précession et les écarts en longitude d\|/ et en
obliquité de du modèle de nutation UAI 1980.
Les paramètres des phénomènes locaux sont:
- les coefficients du modèle d'horloge;
- le retard zénithal troposphérique à chaque station (on estime ces
paramètres toutes les 3 heures environ);
- le contenu en électrons, au zénith de chaque station, pour l'ionosphère;
et éventuellement des paramètres concernant:
- le facteur y introduit dans la paramétrisation post-Newtonienne de
la relativité;
- les nombres de Love, qui interviennent dans la modélisation des
perturbations dues aux marées terrestres;
- les paramètres de la fonction de "rabattement" de l'effet troposphérique
en fonction de la distance zénithale;
- l'écart entre le récepteur de l'antenne et le point fixe par rapport à la
croûte terrestre, choisi comme représentatif de la position de l'antenne,
car, à cause de la géométrie de l'antenne, son récepteur n'a pas la
même position par rapport à la croûte terrestre suivant la direction de
la radiosource observée.
Un premier traitement des observations VLBI consiste à repérer les dates
auxquelles il faut introduire un saut d'horloge, puis on effectue une deuxième
résolution pour laquelle on a choisi les paramètres ajustables dans la liste
précédente, en fonction du but astrométrique, géodésique ou géophysique qui a
motivé les observations.
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Pour ma part je n'ai pas analysé ces sessions de 24 heures possédant des
observations en abondance mais des sessions journalières d’une heure sur une
seule base, ce qui permet d'obtenir seulement 8 observations par session. De telles
sessions sont un cas limite des sessions de 24 heures.
La précision des mesures du temps de propagation d'une onde
électromagnétique entre deux stations en VLBI est inférieure à 50 picosecondes.
Ainsi, grâce à cette précision des mesures, l'évaluation de la position des
radiosources peut être faite à ± 0,3 milliseconde de degré (mas) dans le ciel,
l'évaluation de la position des stations à la surface de la Terre est donnée avec
une précision de 1 cm et l'orientation de la Terre dans l'espace est déterminée à
0,3 mas pour le pôle terrestre et 0,02 ms pour le temps universel UT1 (IERS 1991).
Les différents domaines d'application de cette technique ont bénéficié aussi
de la qualité des mesures VLBI.
En astrométrie, les observations VLBI de ces vingt dernières années ont
permis la construction d’un repère céleste fondamental appelé à remplacer le
repère céleste FK5, avec un gain en précision et en exactitude de deux à trois
ordres de grandeur. Ce repère céleste est basé sur la position de quasars et de
noyaux actifs de galaxies qui se trouvent à des distances cosmologiques et ont
ainsi un mouvement propre dans le ciel indétectable actuellement. Un tel repère
quasi-inertiel est nécessaire pour la navigation des sondes spatiales, pour la
détermination des paramètres d'orientation de la Terre et pour les études
géodynamiques et galactiques.
En géophysique, la précision du positionnement des antennes à la surface
de la Terre permet l'étude de la déformation de la croûte terrestre comme les
dérives régionales et continentales ainsi que les marées terrestres; la mesure de la
rotation de la Terre contribue à l'amélioration des modèles décrivant la
dynamique des couches internes et externes de la Terre.
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3. Les modèles astronomiques et physiques pour le traitement des observations
VLBI dans le cadre de la relativité générale
Les observations astronomiques se font depuis la Terre qui réside dans le
champ gravitationnel du Soleil et possède un mouvement par rapport aux objets
observés. La précision des observations VLBI est telle qu'il est nécessaire de tenir
compte dans la modélisation de petits effets (10*8 s) sur le retard observé qui sont
prédits par les différentes théories de la relativité, provenant de la courbure de
l'espace-temps à proximité d'une masse gravitationnelle et du mouvement du
référentiel terrestre par rapport au référentiel défini par les quasars.
Les coordonnées des radiosources sont exprimées dans un système de
référence spatio-temporel dont l'origine est au centre de gravité du Système
Solaire (barycentrique) et les mesures sont datées par des horloges atomiques
ramenées au géoïde. Afin d'unifier la modélisation au sens de la Relativité
Générale, il est nécessaire de considérer la transformation entre le système de
coordonnées barycentrique et le système de coordonnées géocentrique pour les
coordonnées d'espace et de temps et la transformation entre le temps coordonné
et le temps propre qui est celui donné par les horloges atomiques des stations.
Un autre effet dû à la gravitation intervient dans la modélisation, c'est la
déflexion des ondes électro-magnétiques dans le champ de gravité non uniforme
du système solaire. Les principaux corps ayant une influence sont le Soleil et
Jupiter, l’effet est de 30 nanosecondes (ns) à 10 rayons solaires et de 1 ns à 3 rayons
joviens (Treuhaft and Lowe 1991).
Le modèle utilisé pour la quantité observable "retard de synthèse de bande"
rend compte de l'effet de quatre composantes principales: la géométrie, les
horloges, la troposphère et l’ionosphère; on peut aussi ajouter les effets dus à la
morphologie des radiosources extragalactiques à l’échelle de 0,001" appelés les
effets de structure (Chariot 1989). Le retard géométrique est la composante
prédominante du retard de synthèse de bande; sa valeur maximale pour une base
terrestre est d'environ 20 ms. Dans la première partie du Chapitre I on définit la
métrique spatio-temporelle et l'on en déduit la forme de l'équation donnant le
retard géométrique dans un cadre relativiste, ainsi que les effets dus à la courbure
du rayon lumineux en présence d'une masse gravitationnelle.
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Dans l'expression du retard géométrique le vecteur de base est exprimé
dans un système de référence attaché à la croûte terrestre, alors que le vecteur
unitaire en direction de la source est exprimé dans un système de référence
céleste quasi-inertiel. Pour écrire le produit scalaire de ces deux vecteurs, il est
nécessaire de transformer l'expression du vecteur de base pour l'exprimer dans le
repère quasi-inertiel. La transformation classique du repère terrestre au repère
céleste se réfère pour des raisons historiques à l'équinoxe de la date, ce qui a pour
conséquence de mélanger les concepts de précession, de nutation et d'angle de
rotation de la Terre. Etant donné que les observations VLBI ne sont pas sensibles
à la position de l'écliptique et donc de l'équinoxe, mais seulement à la position de
l'équateur, il est plus intéressant d'utiliser la nouvelle transformation du repère
terrestre au repère céleste de B. Guinot, utilisant le concept cinématique du point
origine (en anglais departure point) ou "origine non tournante". La
transformation classique et ses inconvénients seront étudiés dans la deuxième
partie du Chapitre I, et la nouvelle modélisation cinématique, ainsi que
l'implémentation en VLBI que nous avons mis en œuvre dans GLORIA sont
traités dans les parties 3 et 4 du Chapitre I.
Les causes d'erreurs qui peuvent entacher la mesure du retard sont
associées aux horloges et à l'atmosphère terrestre.
Les états des horloges qui sont connus a priori entre 1 et 0,1 microseconde
(jis), seront considérés comme des inconnues du problème puisqu'en effet, pour
évaluer la direction de la radiosource observée avec une précision de 1 mas, il
faudrait connaître l'état des horloges à 0,1 ns près. La propagation du signal dans
les câbles et l'électronique entre le récepteur et l'enregistreur affecte aussi le
retard; on modélise généralement ces deux sources d'erreur par un polynôme
d'ordre deux en temps et par des discontinuités attribuées aux sauts d’horloges.
La correction globale pour ces deux phénomènes est d'environ 20 picosecondes
(ps).
Les autres effets agissant sur la propagation de l'onde électro-magnétique
sont les irrégularités de la transmission du signal à travers la troposphère et
l’ionosphère.
L'atmosphère neutre, avec un indice de réfraction supérieur à l'unité,
cause un allongement du temps de trajet de l'onde radio d'environ 2,5 à 3 mètres
par rapport au vide, pour une visée zénithale. Cette quantité augmente pour des
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visées inclinées proportionnellement à 1/cos z, où z est la distance zénithale de
visée. Ce retard est modélisé en deux composantes:
- le retard dû à la composante sèche de la troposphère (7±0,05 ns au zénith),
- le retard dû à la composante humide (1±0,20 ns au zénith) qui est moins
bien déterminé à cause de la méconnaissance du contenu en vapeur
d'eau de l'atmosphère le long de la ligne de visée.
L'ionosphère, avec un indice de réfraction inférieur à l'unité, apporte des
perturbations sur le temps de trajet de l'onde radio qui est d'un ordre de
grandeur encore plus élevé. La dispersion ionosphérique est fonction de la nature
du plasma et du nombre de molécules dissociées en ions. Le retard ionosphérique
étant en première approximation inversement proportionnel au carré de la
fréquence du signal, l'observation à deux longueurs d'onde différentes (3,8 cm en
bande X, 13 cm en bande S) permet d'éliminer cet effet au premier ordre.
La modélisation des observations VLBI fait aussi intervenir le mouvement
de la station -effets des marées terrestres, de la charge océanique et des dérives
continentales- dans les modifications du retard au cours du temps. La différence
entre les forces d'attraction exercées par la Lune et le Soleil sur les divers
éléments de la Terre, élastique en son pourtour et plastique en son centre,
produisent des déformations appelées les marées terrestres. De même, les marées
océaniques provoquent des déformations périodiques de la croûte terrestre, en
raison de la charge variable qu'elles exercent sur le plancher océanique. Les
déplacements horizontaux et verticaux engendrés par ces effets sont de l'ordre du
centimètre sur les continents. On observe aussi que de larges blocs de la couche
extérieure de la Terre se déplacent de 1 à 10 cm par an environ (mouvement des
plaques tectoniques) ce qui induit des mouvements relatifs entre les stations. La
modélisation des déplacements des stations dus à ces effets ainsi que les
corrections dues aux horloges, à la troposphère et à l'ionosphère sont étudiées en
détail dans la cinquième partie du Chapitre I.
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4. Les observations VLBI dans un cas limite
Etant donné que le temps universel possède des variations à courte
période, un programme d’observation spécialisé dans la détermination
fréquente de ce paramètre a été mis en oeuvre. Ce programme allégé a une durée
d'observation d'environ une heure et une géométrie restreinte, car on observe à
partir d'une seule base quatre radiosources. Il est de ce fait beaucoup plus sensible
aux erreurs de réalisation des repères de référence et de leurs relations que les
sessions de 24 heures. La stratégie d'observation a donc été étudiée pour que,
malgré ces conditions, on obtienne une détermination exacte du temps
universel. Les observations se font tous les jours, sauf lorsque les deux antennes
sont impliquées dans un programme d'observation de 24 heures (tous les 5 ou 7
jours). Le nombre maximum d'observations étant de huit, on ne peut estimer
qu'un petit nombre de paramètres. Trois ans de ces observations ont été analysées
en détail, en vue de déterminer les paramètres qu'il est nécessaire d'estimer pour
obtenir une détermination précise du temps universel. Un protocole statistique a
été élaboré pour détecter les mauvaises observations et les pondérer (Chapitre II,
partie 3). Une description de ces observations réduites est donnée dans la
première partie du Chapitre II et les analyses de nos séries de temps universel
sont détaillées dans les parties quatre et cinq de ce même Chapitre.
5. Le projet GLORIA
De nos jours, deux logiciels principaux permettent de traiter un gros
volume de données VLBI:
"CALC and SOLVE" du Goddard Space Flight Center et "MODEST" du Jet
Propulsion Laboratory. Bien que très performants, ces logiciels d’analyse sont
d'une conception déjà ancienne et il est difficile de les utiliser pour tester la
validité de modèles spécifiques que l'on aimerait introduire dans le traitement
comme, par exemple, la transformation du repère terrestre au repère céleste
utilisant le concept de point origine.
En vue de traiter des données VLBI, de maîtriser l'outil d’analyse et
d'interpréter les résultats obtenus, des équipes de l'Observatoire de Paris, de
l'Institut Géographique National et du Bureau International des Poids et Mesures
se sont lancées dans le développement d'une chaîne originale d'analyse de VLBI
astrométrique et géodésique: "Global Radio Interferometric Analysis" (GLORIA).
Ce projet vise à réaliser, à l’aide d'une base de données et d'un logiciel de gestion
de base de données (ORACLE), un outil de traitement souple permettant de
sélectionner les expériences et les observables à estimer en fonction du but
astrométrique ou géodésique à atteindre, de tester des modélisations et des
méthodes de traitement adaptées à un problème spécifique.
Ce travail de thèse se situe dans le cadre de l'effort collectif pour mettre au
point et tester la chaîne de traitement GLORIA. Ma contribution s'est développée
en particulier dans deux domaines, la modélisation exacte à ± 0,09 mas du retard
géométrique dans le cadre de la relativité générale et l'élaboration d'un protocole
statistique pour le traitement par les moindres carrés des données faiblement
surabondantes. J'ai d'une part complété et étendu la modélisation élaborée
initialement par Jean-François Lestrade pour l'analyse des observations de VLBI
différentiel. La description de cette modélisation ainsi que les tests de vérification
pour les points originaux du modèle sont donnés dans le premier chapitre de ce
mémoire. D'autre part j'ai utilisé cette modélisation pour l'analyse
d'observations spécialisées pour la détermination de temps universel. La
description de la méthode d'estimation utilisée pour traiter ces observations ainsi
que les analyses des résultats obtenus sont détaillés dans le chapitre IL
CHAPITRE I
LA MODELISATION ASTRONOMIQUE ET
PHYSIQUE DE GLORIA
Dans le cadre du développement de la chaîne originale d'analyse de VLBI
astrométrique et géodésique GLORIA nous avons élaboré et testé la modélisation
du retard VLBI. Les différentes parties de ce modèle ont été conçues pour obtenir
une précision de 10 picosecondes sur le retard. Nous détaillons dans .ce chapitre
les aspects particuliers (la relativité générale) ou originaux (le point origine), ainsi
que les choix retenus dans les modèles physiques (le mouvement des plaques
tectoniques, les marées terrestres et océaniques, la troposphère, les antennes, les
horloges). La première partie du chapitre I décrit le modèle relativiste exact à 1 ps
qui est issu de la discussion des modèles existants lors d'un colloque sur la
relativité qui a eu lieu à Washington en 1990. Les parties 2 à 4 du chapitre I
concernent la modélisation astronomique. La partie 2 décrit la transformation
classique du repère terrestre au repère céleste, la partie 3 la nouvelle modélisation
cinématique se référant au point origine ainsi que les dérivées partielles par
rapport aux paramètres d'orientation de la Terre exprimées dans ce contexte. La
partie 4 détaille la mise en oeuvre dans GLORIA de cette nouvelle modélisation.
La cinquième partie traite des modèles physiques en VLBI et la sixième décrit les
comparaisons effectuées entre GLORIA et le logiciel américain MODEST. La
modélisation élaborée pour GLORIA est conforme aux IERS Standard (1992) qui
sont le résultat d'une concertation internationale sur le choix des modèles à
utiliser pour analyser des observations très précises comme par exemple les
observations VLBI ou GPS (Global Positioning System).
Dans un deuxième temps nous avons utilisé la modélisation
astronomique et physique décrite dans le chapitre I pour traiter des observations.
La description de la méthode d'estimation utilisé pour traiter les observations du
programme spécifique IRIS Intensif ainsi que les analyses des résultats obtenus
seront détaillées dans le chapitre II.
1-1. La relativité générale
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L'onde électromagnétique en provenance d’une source extragalactique
traverse l'Univers et le système solaire avant d'être reçue par les antennes VLBI.
La précision des mesures VLBI, inférieure à 50 ps, nous amène à nous placer dans
le cadre de la relativité pour modéliser les observables. Nous avons examiné
différents modèles de relativité: Sahid-Saless et al (1991), Soffel et al. (1991),
Shapiro et Herring (1989), Sovers (1991) et nous avons finalement choisi le
modèle élaboré à l'issue du colloque de Washington sur la relativité (1990). Ce
modèle a l'avantage d'être précis à 1 ps et d'être compact. En effet, l’expression
finale de l'observable est donnée sous la forme d'une fraction rationnelle plutôt
que sous la forme d'un développement en puissance de 1/c (c étant la vitesse de
la lumière) dans lequel on risquerait d’omettre des termes.
La propagation du signal se décrit aisément dans un système de coordon
nées lié au barycentre du système solaire, mais les mesures de retard se font dans
un système de coordonnée topocentrique lié à la Terre. Dans la suite nous
décrivons le modèle relativiste permettant d'exprimer le retard VLBI dans le
même système de coordonnée que celui des observations.
1.1 Le retard VLBI exprimé en coordonnées barycentriques
Si l'on considère un repère Newtonien d’espace et de temps défini
localement au barycentre du système solaire ainsi qu'une Terre dépouillée de son
atmosphère, le retard VLBI, dans le vide, est donné par:
To - Ti =
- a R^-RifT,
+ T
grav
(Ll)
où: o est le vecteur unitaire dans la direction de la radiosource; R] (T]) est le
vecteur position barycentrique de la station 1 calculé au temps
barycentrique Ti correspondant à l'instant où le front d'onde atteint la
station 1; R2(T2) est le vecteur position barycentrique de la station 2
calculé au temps barycentrique T2 correspondant à l'instant où le front
d'onde atteint la station 2; Tgrav est le retard dû au potentiel
gravitationnel de l'ensemble des corps du système solaire.
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Dans le cas réel, lorsque l'on considère la Terre avec l'atmosphère qui
l'entoure, on doit prendre en compte le retard différentiel dû à la traversée de
l'atmosphère par le signal:
t2-t1 = --
z 1 c
W-RifTi) ^grav"*” ^^trop + ATs.ruct (1.2)
où: ATjon,/ ATtrop sont les retards dus à la traversée par le signal des milieux
ionosphérique et troposphérique respectivement; ATstruct est le retard
additionnel induit par la structure des radiosources.
Tous ces retards additionnels s’expriment en coordonnées barycentriques
(Treuhaft 1991).
Le retard VLBI (T2-T1) est une fonction implicite de Ti et T2, pour des
raisons pratiques de calcul on préfère une fonction explicite, on a donc fait un
développement de Taylor d'ordre 2 du retard:
a
—*
a dR2, a d2R2 #_ ^ ,2
T2-Ti = --.
1 1 c [r2(t,)-R>(t.|] c [dT 2 c ' -^(T2-Tl|
dT
+ Xg7av+ ATion + ATlrop+ ATstrucl
(1.3)
Une estimation de l'ordre de grandeur des trois premiers termes est
nécessaire pour exprimer le retard avec une précision de 1 ps. Une estimation
rapide du vecteur de base, de la vitesse de la station 2 et de son accélération dans
le système barycentrique, va permettre de donner un ordre de grandeur des trois
termes principaux de l'équation (1.3), pour une base intercontinentale d'une
longueur de 10 000 km:
*2 (Ti)-Ri (Ti) /c = 0.02 s;
1 dRo -4 0
-— * Ve+W2= 1.0 x 10 s
c dT e 1
1 d2R2 Ae Aw 10 -i
-=- + —2 = 1.15 x 10 s
C dT2 C C
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où Ve et W2 sont les vitesses barycentriques de la Terre et de la station 2
respectivement; Ae et AW2 sont les accélérations barycentriques de la Terre
et de la station 2 respectivement; c est la vitesse de la lumière.
L'ordre de grandeur du premier terme de l'équation (1.3) est d'environ
2,0 x 10*2s, le second terme de 5,6 x 10‘6s et le troisième est estimé à 4,1 x 10'13s.
Pour une précision de 1 ps sur le retard VLBI on doit prendre en compte les deux
premiers termes, mais le troisième peut être négligé. La formulation explicite du
retard dans un système de coordonnées barycentriques à la précision de 1 ps est:
T2-T1 = -
Le temps coordonné barycentrique ne coïncide pas avec le temps
géocentrique local mesuré par l'observateur terrestre. On doit donc transformer
le retard T2-T1, exprimé dans le repère lié au barycentre du système solaire, en un
retard exprimé dans le repère topocentrique lié à la Terre.
2. 2 Le retard VLBI exprimé en coordonnées topocentriques
Dans le système solaire, nous avons choisi un système de coordonnées
isotropique défini, dans la représentation paramétrique post-Newtonienne, par la
métrique linéaire suivante:
goo = 1 - 2<J> + oCc4)
gok = o(c3) (1.5)
gmn = 5mn (1 + 2y<}>) + O^"4)
où c est la vitesse de la lumière;
<J> le potentiel gravitationnel.
La trajectoire d'un photon est une géodésique de la métrique, ainsi les
coordonnées d'un photon satisfont , au premier ordre en (j), l'équation suivante:
cdt = [1 + (1+y) <})] [dx2 + dy2+dz2]1//2
o
c
R2(Tl) ' R 1 (T;
I “* - \
a dR2
"^"dT + Tgrav+ ATion+ ATtrop + ATstruct
(1.4)
(1.6)
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La transformation du système de référence barycentrique au système de
référence géocentrique utilise la transformation de Lorentz généralisée qui s'écrit
(Hellings et Sahid-Saless 1990):
T =
,2
1 + U +
2 C2/
t +
Ve.rlt)
R(T) = (l-YU)rjt| V..i(t)ri . -
2 c'
Ve+Vet
(1.7)
où T et Rjt) sont respectivement les coordonnées temporelle et spatiale dans le
système barycentrique; Ve est la vitesse barycentrique du centre de masse de
la Terre, U est le potentionnel gravitationnel (positif) au centre de la Terre
dû à l'ensemble des corps du système solaire excepté la Terre elle-même;
r(t), t sont les coordonnées spatiale et temporelle dans le système de
coordonnées géocentrique.
Pour obtenir l'expression du retard en coordonnées géocentrique, on
transforme l'expression du retard géométrique en coordonnées barycentrique à
l’aide de l'équation (1.7). Après cette transformation la différence T2-T1 s'écrit:
c
2^2} " r i{11))
(1.8)To - T, =
2
1 +U +
2 c2/
Or dans le repère géocentrique la position de la station 2 au temps t2 est
donnée en fonction de la position de la station au temps ti par la relation
suivante:
r2(t2) = r2(tl)+ W2(t2- ti)
où W2 est la vitesse angulaire de la station 2.
En remplaçant r2(t2) dans l'équation (1.8) on obtient l’expression de la
différence T2 - T] en fonction du vecteur de base b:
(1.9)
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t2-t,=
V. V..W.e * e • w 2
1 +U+ —+ — -
2 2
2 C C /
(l2-tl)
V.. b
où b = r2(t1| - r2(ti) est le vecteur de base dans le repère géocentrique.
Considérons maintenant les expressions de Ri (T]),et R2 (T2) obtenues à
l'aide de la transformation de Lorentz généralisée:
Ri(T])=(i -Yu);,(t1)+b^iMve+vet,
2 c
R2(T2) = (l-YU);2(t,) + ^ilI|lilll
2 c
(1.10)
ve+veti
On notera que T2 et Ti ne sont pas égaux et que leur différence est donnée par
l'équation (1.9).
De plus nous avons précédemment vu que R2 (T2) peut s'exprimer par:
R2(T2)=R2(Tl| + ^(T2-T,) (1.11)
Ainsi, à l'aide des équations (1.9) à (1.11), on peut obtenir l'expression suivante du
vecteur R2(Ta} - RjjTJ :
dR2 / w Ve. b -*
R2|Ti)-R,|T1) + -^(T2-T1| = (l-YU)b + -^-Ve (1.12)
2 c
Pour exprimer complètement ce vecteur dans le repère topocentrique, nous
avons besoin de la relation de transformation des vitesses du repère
barycentrique au repère géocentrique. Elle est obtenue à l'aide des deux relations
suivantes:
dR2 = (l - yu) dr2 + —î Ve+ Vf dt
2 c'
(1.13)
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/
dT = 1 +U+
\
O 2
2 c /
dt +
V.. dr
L'expression de la vitesse de la station 2 dans le repère barycentrique est alors:
dR2
"dT (i-ru)w2+—ve+v(
2c /
-1
v; ve.w2
1 +u+ —+- -
2 2
2 C C
(1.14)
En développant cette expression et en retenant tous les termes en 4/c jusqu'à
l'ordre 1, on obtient:
dR2 = w2+ Ve+o(c'2).
dT
(1.15)
Ainsi l'expression de la différence ^2(^1)" ^i(^i) dans le système de coordonnées
topocentrique s'écrit:
Î*2(ti)-Ri(t1) = (1 - yu)5 + ^—^ve-^~(w2+ ve).
2 c c
(1.16)
A l'aide des relations 1.9,1.15 et 1.16 on peut exprimer le retard géométrique dans
le repère topocentrique. Il est donné par:
2 _ _ 1
Vc + Vc. W2
2 2
2 c c /
- -
Vc. b -*
+ a .
c
(1 _YU)b + ^^Ve-(w2+Vc)^^
2 c
2
c /
J + q . (ve^ wj
-1
Si l’on considère que
Ve Ve.W2
1 + U + —— + e 2
-1
O 2 2
2 c c /
* 1 -U-
Ve Ve.W2
. 2 2
2 c c
et en retenant tous les termes jusqu'à l'ordre 3 en (1/c) l'expression compacte du
retard géométrique dans le repère de coordonnées topocentrique est donné par:
2 4
(‘2-'l) =
o. b Ve ve.w.
i-a+tfu
2 c c
Ve.b
1 +
g-v.
2 c j
j , g-(Ve+W2)
(1.17)
La procédure, décrite ici, pour obtenir l'expression (1.17) est équivalente au
développement utilisé dans MODEST (Sovers 1991). Si on développe l'expression
(1.17) en puissance de 1/c et que l'on retienne tous les termes jusqu'à l'ordre 3, on
obtient les corrections relativistes données dans les articles cités page 18.
1.3 Le retard gravitationnel
Le retard additionnel dû à la déviation de l'onde radio en présence d'une
masse est appelé le retard gravitationnel (xgrav)- Les masses des planètes dans le
système solaire ainsi que celle du Soleil sont à l'origine de ce retard. Le potentiel
gravitationnel des planètes dévie le rayon lumineux selon la relation suivante
(Eddington 1923; Shapiro 1964; Richter and Matzner 1983):
T
grav
fl+7) GM j
3
C
R.j + o. R,j
—*
—
R2J + a. R2j_
(1.18)
où Rÿ est le vecteur dirigé du jième corps gravitationnel vers la iième antenne;
G la constante de la gravitation;
Mj est la masse du jième corps;
o le vecteur unitaire en direction de la source.
La contribution maximum de chacune des planètes dans le retard
gravitationnel est donnée par le Tableau 1-1. Cette contribution est fonction de la
distance entre la direction de la radiosource et la planète (paramètre d'impact), le
maximum est atteint lorsque la direction de la radiosource rase la planète.
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Tableau 1-1. Contribution maximum des corps du système
solaire au retard gravitationnel.
Planètes Retard
gravitationnel
(ns)
Soleil 284.0
Mercure 0.013
Venus 0.083
Lune 0.005
Mars 0.189
Jupiter 1.840
Saturne 0.946
Uranus 0.361
Neptune 0.452
Pluton 0.0003
La déviation du rayon par le potentiel gravitationnel de Jupiter a été
détectée à l’aide des observations de deux sources proches de Jupiter (Campbell,
1989; Treuhaft and Lowe, 1991). Pour des observations typiques de VLBI
astrométrique ou géodésique, les contributions des corps du système solaire
autres que le Soleil et la Terre sont négligées, car l'effet décroît rapidement en
fonction du paramètre d'impact.
La modélisation des retards additionnels ATion, ATtr0p formulée
directement dans le système de coordonnées lié à la Terre est décrite dans la
partie 1.5.
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1-2. La modélisation astronomique classique : avantages et inconvénients
L'analyse des observations d'un objet céleste à partir de la Terre nous
conduit à considérer simultanément un système de référence céleste et un
système de référence terrestre; elle requiert un modèle astronomique pour
exprimer la transformation du repère terrestre géocentrique au repère céleste
barycentrique.
Le système de référence terrestre vérifie la propriété suivante: il n’existe
aucune rotation d'ensemble par rapport à la surface moyenne de la Terre.
L'origine de ce système est choisie au centre de masse de la Terre et le système est
matérialisé par la donnée de coordonnées de station et de leur évolution
temporelle.
La propriété de base pour le système céleste est qu'il doit avoir des directions
fixes par rapport aux objets célestes les plus éloignés. Un tel système est
matérialisé par la donnée de coordonnées de quasars (IERS 1992).
L'orientation de la Terre dans le repère céleste est donnée théoriquement
par cinq paramètres:
- deux pour exprimer les coordonnées xp et yp du pôle céleste des
éphémérides P dans le repère terrestre,
- un pour exprimer la rotation de la Terre autour de son axe OP,
ces trois paramètres sont évalués à partir des observations, ils
déterminent la composante non-prévisible du mouvement de la Terre
autour de son centre de masse,
- et deux paramètres pour représenter la trajectoire du pôle dans le repère
céleste. On utilise une représentation conventionnelle de la précession-
nutation, éventuellement corrigée à partir des observations elles-mêmes.
A partir d'observations faites à un instant donné depuis la Terre, on ne
peut pas déterminer la position de l'axe de rotation terrestre dans la Terre et dans
l'espace. Les paramètres de rotation de la terre se rapportent donc à une direction
proche du pôle de rotation de la Terre définie conventionnellement: "le Pôle
Céleste des Ephémérides" (CEP). Le CEP est obtenu, à partir du pôle du repère
céleste conventionnel par une représentation conventionnelle du mouvement
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de précession-nutation (Seidelmann et al. 1982, Capitaine 1986). Dans la suite du
texte, le pôle céleste des éphémérides sera appelé "pôle” et il sera noté P.
Pour une date donnée t, la transformation classique du repère terrestre
(TRS) au repère céleste (CRS) est donnée par (Mueller 1969, 1981):
[CRS] = P(t). N(t). S(t). W(t) [TRS] (1.1)
chacune des matrices de cette expression étant composée d'un produit de
matrices de rotation.
La position dans le repère terrestre du pôle de la Terre P, à la date t, définit
l'équateur instantané de rotation. La transformation des coordonnées d'un point
dans le repère terrestre (0, Ro, 7C0), en coordonnées dans le repère instantané (RI)
défini par le pôle P et l’équateur instantané, s'effectue par la relation matricielle
suivante:
[RI] = W(t) [TRS] = Ri(yp) . R2(xp) [TRS] (1.2)
où W(t) est la matrice de rotation entre les axes des deux repères.
La matrice W(t) est le résultat de deux rotations représentées par les matrices
Rl(yp) et R2(xp) :
1 0 0 ï
Ri(yP) = 0 cos yp sin yp
0 -sin y p cos yp
1 COS Xp 0 -sin xp^
R2(xp) = 0 1 0
^ sin xp 0 cos xp ^
sphère terrestre
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Figure 1.1. Orientation relative entre les axes du repère terrestre
conventionnel et le repère instantané (RI).
La matrice S(t) ramène l'origine n du repère (RI) sur le point vernal y (ou
équinoxe) par une rotation d'angle - GST autour de l'axe OP:
S (t) = R3(-GST)
' cos(-GST) sin(-GST|
-sin(-GST| cos(-GST)
0 0
(1.4)
où GST est le temps sidéral apparent de Greenwich, c'est l’angle horaire de la
direction de l'équinoxe vrai y (i.e.: le nœud ascendant de l'écliptique sur
l'équateur) relativement au méridien qui passe par n ("premier méridien").
La direction y choisie comme référence est une direction physique du
système solaire. L'inconvénient de ce choix conventionnel est que ce point
possède un mouvement par rapport au pôle de la Terre. La modélisation de ce
mouvement complexe doit être exacte au niveau de 5 10*5". Pour déterminer les
paramètres d'orientation de la Terre avec une précision de 0,0001", il est
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nécessaire de définir clairement les concepts et les paramètres qui interviennent
dans la modélisation.
Le mouvement du pôle dans l'espace induit un mouvement périodique de
la direction de l'équinoxe, ces perturbations sont modélisées par l’équation des
équinoxes cce. GST se déduit de l'équation des équinoxes (oce) et de la relation
conventionnelle entre le temps sidéral moyen de Greenwich (GMST) et le temps
universel (UT1) à la date t (Aoki et al 1982) :
GST = GMST + oce (1.5)
où GMST = GMSToh un + r [( UT1 - UTC) + UTC]
(I.5a)
GMSToh un = 6h 41m 50s 548 41 +8 640 184S 812 866 t'
+ 0S 093 104 t'2 - 6S 2 10 "6 t'3
r est le quotient du temps universel par le temps sidéral,
r = 1,002 737 909 350 795 + 5,9006 10’n t' - 5,9 10‘151'2
t' est le temps écoulé depuis J2000.0 en siècle et UTC le temps universel
coordonné (ou temps légal).
L'équation des équinoxes oce a deux sens qu'il ne faut pas confondre
(Kinoshita 1992, Capitaine et Gontier 1992). C'est, tout d'abord, la différence entre
les ascensions droites vraie et moyenne d’un corps sur l'équateur instantané
(définition géométrique). Mais c'est aussi la différence entre GST et GMST,
obtenue à partir de la théorie de la rotation de la Terre (définition cinématique de
la quantité cce). L'expression de l'équation des équinoxes (définie cinéma-
tiquement) donnée par Woolard (1953) est:
aE=Avcos(em)-ysin(em) J Aedt-sin(em)
•'‘o
où em est l’obliquité moyenne de l’écliptique, \j/ la précession luni solaire, Ay,
Ae la nutation écliptique en longitude et en obliquité respectivement; le
point représente la dérivée par rapport au temps.
Pour la définition géométrique, on utilise dans l’expression de cce
l'obliquité vraie de l'écliptique à la place de l'obliquité moyenne.
I Ay Ae dt (1.6)
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L’expression numérique de cette quantité (définition cinématique) est
donnée, avec une précision de 5x10"5" par Aoki et Kinoshita (1983):
oce = Ay cos (em) + 0,00264” sin (Q.) + 0,000063" sin (2Q) (1.7)
Q étant la longitude moyenne du nœud ascendant de l’orbite de la Lune (Van
Flandern 1981).
La matrice de nutation N exprime la transformation entre le repère
instantané ayant pour origine l'équinoxe vrai et le repère défini par l’équateur
moyen de la date dont l’origine est l'équinoxe moyen (Figure 1.2):
N(t) = Rl (-£m) . R3 (Ay) .Rl ( £m + Ae) (1.8)
où em est l'obliquité moyenne de l'écliptique à la date t et Ae, Ay respectivement
la nutation en obliquité et en longitude écliptique. Ces deux derniers paramètres
sont donnés par la théorie de la nutation (Wahr 1981, Seidelmann et al. 1982).
Figure 1.2. Les différents paramètres de nutation.
La matrice de précession P est un produit de trois matrices de rotation
faisant intervenir les paramètres équatoriaux za, Ça, 0a et leur représentation
conventionnelle (Lieske et al. 1977):
P(t) = R3 (Ça).R2 (-0a) -R3 (za) (1.9)
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Cette matrice transforme les coordonnées d'un point dans le repère défini
par l'équateur moyen de la date et l'équinoxe moyen, en coordonnées dans le
repère céleste à J2000.0.
La transformation classique a quelques imperfections (Capitaine 1989), la
première est qu'elle sépare artificiellement le mouvement du pôle dans l'espace
en deux parties: la précession et la nutation. Cette séparation introduit
l'utilisation du plan de l'équateur moyen et du plan de l'écliptique moyen qui ne
sont pas des plans fondamentaux pour la transformation du repère terrestre au
repère céleste; ainsi que l'utilisation d'un grand nombre de paramètres (em, Àe,
Ay, Ça/ @A za) alors que deux paramètres seulement (les coordonnées du pôle
dans l'espace) sont nécessaires pour exprimer la transformation du repère
instantané au repère céleste.
La seconde imperfection est dans la définition du temps sidéral de
Greenwich qui se réfère à l'équinoxe. De ce fait la matrice de rotation S(t)
mélange l'angle spécifique de rotation de la Terre avec le mouvement du pôle
dans l'espace par l'intermédiaire de l'équation des équinoxes quelle que soit la
définition de ae utilisée. Cette dernière quantité exprime la correction sur
l'équateur instantané des effets cumulés de la nutation entre l'époque de
référence et la date; de plus l'équation utilisée actuellement par les centres
d'analyse n’est pas complète car elle néglige des termes d'amplitude supérieure à
1 mas, ce qui affecte la détermination de UT1.
Un autre inconvénient de la transformation classique provient de ce
qu'elle se réfère pour des raisons historiques à l'équinoxe qui représente une
direction physique dans le système solaire et qui est l'origine en ascension droite
du catalogue fondamental FK5 (Fricke et al. 1988). En effet les nouvelles
méthodes d'observation comme le VLBI ou la géodésie satellitaire, par télémétrie
laser (SLR) ou radiométrie (GPS) ne sont pas directement sensibles à l'orientation
du plan de l'écliptique et donc à l'équinoxe. Le plan de l'écliptique n'est pas, de ce
fait, un plan de référence intermédiaire naturel pour la transformation du repère
terrestre au repère céleste.
Pour définir conceptuellement l’angle de rotation de la Terre, il est
nécessaire de séparer le mouvement du pôle dans l'espace de son mouvement
dans la Terre, l’introduction du repère instantané est un intermédiaire suffisant
et facile à comprendre pour passer du repère terrestre au repère céleste (Ma 1989).
La précision actuelle des observations de 1 mas requiert des définitions
conceptuelles et une modélisation claire et précise à 10'3" au moins, il est donc
utile de clarifier les concepts dans la transformation du repère terrestre au repère
céleste, en introduisant le concept de point origine.
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1-3. La nouvelle modélisation cinématique de B. Guinot: le point origine
Le point origine ou "origine non tournante" introduit par B. Guinot (1979),
est un point qui se définit, sur l'équateur instantané, par une condition
cinématique plutôt qu'une condition dynamique comme c'est le cas pour
l’équinoxe.
3.1 Le repère céleste conventionnel
Soit un repère céleste conventionnel défini de la façon suivante (Figure 1.3):
Il est représenté sur une sphère de centre O et de rayon unité par un cercle
fondamental (écliptique de l'époque J2000.0) de pôle Co (pôle céleste des
éphémérides à l'époque J2000.0), d'origine Lo .
Un point P sur cette sphère est donné par ses coordonnées sphériques (E, d):
d = C0P,E = I0C0P
Figure 1.3. Le système céleste conventionnel et le système instantané
lié au point P.
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On définit un système orthonormal instantané [O, x, y, z] lié au point P de
telle manière que l'axe Oz soit dirigé suivant OP, ainsi qu’une direction origine
arbitraire Og sur l'équateur défini par Oz, l'axe Ox étant dirigé suivant cette
direction. Ce système orthonormal est en rotation par rapport au système
conventionnel et £1 est son vecteur instantané de rotation.
Le point origine (departure point en anglais) se définit par la condition
cinématique suivante:
Q.. n = 0
n étant un vecteur unitaire dans la direction OP. C'est une condition de
non rotation autour d'un axe privilégié, d'où l'appellation initiale d'origine non
tournante pour ce point.
Si l'on suppose que nc et 1 sont respectivement les vecteurs unitaires dans la
direction OCo et ON , N étant le point d'intersection de l’équateur instantané,
(défini par P), et de l'équateur de référence défini par Co le vecteur instantané de
rotation s'écrit (Capitaine et al. 1986):
“ •
Q = E n0 - (È + s) n + dî (1.10)
(E, d) étant les coordonnées sphériques du point P et le • représentant la dérivée
par rapport au temps.
La condition cinématique précédente impose que la projection du vecteur
de rotation sur l’axe OP soit nulle, en conséquence, on obtient la valeur suivante
pour s :
fl . n = È n0. n - (Ê + s| n . n + dî. n = È (cos(d) - 1) - s = 0
an)
s = f Ë( cos (d) - 1) dt
Cette condition implique que le repère instantané [O, x, y, z] n'ait pas de
composante de rotation instantanée autour de Oz par rapport au [CRS] (Guinot
1979,1981).
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3.2 Le repère terrestre conventionnel
On peut introduire de même un repère terrestre conventionnel (O, Ro, no)
et définir un point origine G3, ainsi qu’une quantité s', dans la Terre. La condition
cinématique que vérifiera cette origine sera:
£2'. n’ = 0
avec £2' vecteur de rotation instantané du repère [O, x, y, z] par rapport au repère
terrestre conventionnel (O, Ro, 7to)-
Une telle définition du point origine permet de représenter la rotation de
la terre par l'angle 0, appelé l'angle stellaire, qui est l'angle entre le point origine
dans la Terre et le point origine dans l'espace.
3.3 Transformation du repère terrestre au repère céleste
La transformation du repère terrestre au repère céleste s'écrit:
[CRS] = XQ [TRS] = XPN. XThèta.XYP (1.12)
Chacune de ces matrices s'exprime par un produit de matrices de rotation.
L'expression détaillée de la nouvelle transformation du repère terrestre au
repère céleste est tirée des articles suivant: Guinot (1979), Capitaine et ai (1986),
Capitaine et Guinot (1988), Souchay (1988), et Capitaine (1990). Dans cette
modélisation cinématique la matrice XYP représente le mouvement du pôle de
rotation dans la Terre. Elle exprime les coordonnées d'un point du repère
terrestre dans le repère instantané dont la direction origine sur l'équateur
instantané est définie par le point origine dans la Terre CD (c'est le repère
instantané dans la Terre):
XYP = R3 (50').Ri (yP). R2 (xP)
où xp et yp sont les coordonnées du pôle dans la Terre. 80' définit la position de
l'origine instantanée des longitudes, c'est une quantité de l'ordre de 10*4" par
siècle, elle s'exprime en fonction du temps par:
ô0,= 4/ (xp yp xpy*p)dt = / x'pypdt = - 0,0015 ( a*/ 1,2 + a„)/ siècle (1.13)
où ac et am sont respectivement les amplitudes du terme de Chandler et du
mouvement annuel forcé du pôle.
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La matrice XThèta exprime la transformation du repère instantané dans la
Terre (origine G5) au repère instantané dans l'espace (lié au pôle céleste des
éphémérides et au point origine dans l’espace):
XThèta = R3 (-6)
où 6 est l'angle stellaire, il exprime la rotation sidérale de la Terre. La définition
conceptuelle du temps universel UT1, dans cette modélisation, est donnée par la
relation suivante:
6 = 0O + k (UT1 - UTlo) (L14)
où 60 = 0,779 057 273 264
k = 1,002 737 811 911 354 (I.14a)
UTlo est le 1er janvier 2 000 à 12h UT1.
UT1 est exprimé en jours, 6 en révolutions (il faut le multiplier par 2n
pour avoir l'angle en radian) et les constantes k, 0o, UTlo sont définies de telle
sorte que la relation obtenue pour UT1 est équivalente à la relation
conventionnelle actuellement en vigueur (système de constantes astronomiques
de l’UAI 1976, système du FK5 et relation conventionnelle entre GMST et UT1).
La matrice XPN représente le mouvement du pôle dans l'espace, elle
s'exprime à l'aide des coordonnées sphériques (E,d) du CEP dans le repère céleste
par:
XPN = R3 (-E). R2 (-d). R3 (E). R3 (s) (1.15)
où s définit la position du point origine o dans l'espace.
On peut aussi introduire les cosinus directeurs (X, Y, Z) du pôle pour
exprimer XPN:
XPN = M (X(t), Y(t)) . R3 (s)
où s qui est une quantité inférieure à 0,1" après un siècle, s'exprime à partir des
coordonnées X, Y, Z par:
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s =
f XY-ŸX
J 1+Z dt (1.16)
La matrice M (t) est un produit de trois rotations, on peut la calculer à l’aide
des relations suivantes, quand on connait X, Y:
X = sin (d) cos (E); Y = sin (d) sin (E); Z = V 1 -(x2+Y2)
On obtient alors:
M(t) =
1 -
1 + Z
-XY
1+Z
X
-XY
1 +z
r2
1 -
Y'
1 +Z
-X
-Y
1 -
2 2
X +Y
1 +z
(1.17)
Pour préserver la symétrie de l'expression des matrices de transformation XYP et
XPN, on introduit une matrice Mi(t) qui a la forme suivante:
M(t) = R3(-XY/(l+Z)).Mi(t)
la matrice XPN s'écrit alors:
XPN = Mi(t). R3 (89) (1.18)
s -
XY
1 +Z
où
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L'expression de la nouvelle matrice M](t) à partir des quantités X et Y est
donnée par :
1 -
X
MjW-
1 +z
0
-X 1 +
Y2 '
1 +z
2XY X3Y
+
1+z (1 + Z)2
1 -
Yi
1 + Z
Y 1-
X
1+Z.
X
Y
1 -
2 2
X + Y
1 + Z
\
(1.19)
Les formulations utilisant (E, d) ou M(t) (M](t)) sont équivalentes (Gontier
1990). Les développpements de X et Y en fonction du temps ont été élaborés par
N. Capitaine (1990) à partir des arguments classiques de nutation et de
précession, avec une précision de 5xl0'5" après un siècle. Ainsi d'après
l'exactitude des développements de X et Y, l'expression de la matrice M](t) est
donnée avec une précision meilleure que 10‘7" après un siècle, si une précision
de 10-6" seulement est nécessaire, elle peut être limitée aux termes d'ordre 3 en X,
Y. En ne gardant que les termes plus grands que 5x10-5” par siècle, l'expression de
Ô0 est donnée par:
50 = 0,00385"t - 0,07259" t3 - 0,00264" sin(Q) - 0,00006" sin (2Q)
+ 0,00074" t2 sin(Q) + 0,00006" t2 sin (20) (1.20)
où Q est le nœud ascendant de la Lune et 0 la longitude tropique moyenne du
Soleil.
Cette nouvelle modélisation a l'avantage de clarifier les concepts, de
rendre symétrique le traitement du mouvement du pôle dans la Terre et dans
l'espace et de n'introduire que le repère instantané comme intermédiaire.
3.4 Les dérivées partielles du retard par rapport aux paramètres à estimer
Pour pouvoir estimer, par la méthode des moindres carrés ou toute autre
méthode d'estimation linéaire, les cinq paramètres de rotation de la Terre (X, Y,
UT1, Xp, yp) nous avons développé les dérivées partielles de la transformation XQ
par rapport à ces paramètres. Dans la modélisation cinématique les coordonnées
du pôle Xp, yp, n'apparaissent que dans la matrice XYP, UT1 apparaît seulement
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dans XThèta et (X, Y) dans XPN, ce qui simplifie l'expression des dérivées
partielles. Les cinq dérivées partielles sont:
= XPN . XThèta . R3(S9'). Ri (yp).
3xp ÔXp
= XPN . XThèta . R3(59'). 5Rl(yp* . R2(xp)
ôyp 9yP
9XQ XPN a(-I1lèla)
9UT1 3YT1
(121)
gQ=aM'<X’Y). R3(59). XThèta .XYP
ax ax
3XQ _ 5Mi(x.Y) p,3 (g0) XThèta . XYP
5Y dY
Les dérivées partielles de 50 et 50' par rapport à (X, Y) et (xp, yp)
respectivement n’ont pas été calculées car leur influence est inférieure à 0,001
mas. La dérivée partielle par rapport à u d'une matrice de rotation d'angle u
autour de l'axe "i" (notée R'i/U) est obtenue par:
9Rilu)
Ou
f 0
0
0 0 1
- sin (u) cos (u)
- cos (u] - sin (u) t
R’2»
du
' - sin (u)
0
^ cos(u)
0
0
0
- cos(u)'
0
- sin (u)
R’s.uM
du
- sin (u) cos (u]
- cos (u) - sin (u]
0 0
0
0
0
/
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A partir de l'expression des dérivées d'une matrice de rotation donnée
précédemment, on obtient très facilement les dérivées partielles de la matrice de
transformation par rapport aux coordonnées du pôle dans la Terre Xp, yp.
La dérivée partielle par rapport au temps universel UT1 se décompose en
deux parties: la première est la dérivée de la matrice XThèta par rapport à l'angle
stellaire 0 et la seconde est la dérivée partielle de 0 par rapport à UT1 (voir la
relation 1.14):
et
0(XThèta)
3UT1
R'3,e(-e).
a(- e)
auTi
a(-e)
auTi
k (coefficient de proportionalité entre 0 et UT1
(1.22)
La dérivée partielle de la matrice de transformation XQ par rapport à UT1
est donc un produit de matrice multiplié par le scalaire k:
^^- = -k(xPN. R'30(-e). XYP)
3UT1 1 ' 1
On peut obtenir les dérivées partielles par rapport aux coordonnées du pôle
dans l'espace (X, Y) sous deux formes équivalentes:
- soit en utilisant directement les dérivées partielles de la matrice Mi(X,Y),
- soit en utilisant le produit des matrices de rotation et les dérivées
partielles de (E,d) par rapport à X et Y.
Dans le cas de la matrice M](X,Y) on a dérivé XPN et on a développé chacun des
termes de la matrice, ainsi obtenue, en polynôme des variables (X, Y). Si l'on
considère que Y * X2 et si l'on tient compte de tous les termes jusqu'à l'ordre 4 en
X (pour rester cohérent avec le fait que l'on néglige les dérivées de 60), les
dérivées partielles s'écrivent:
3M,
ax
3M,
3Y
4 1
.X.2L
X 2 -Y 1
0 0 0
l-.-Ÿ
2
XY
x3
-x-4-
2 /
x^
4
-X 0
0
xV
4
1
-XY
\
/
(1.23)
En VLBI, pour des raisons de simplicité de conception et de mise en
oeuvre, on préfère utiliser le produit de matrices de rotation pour exprimer la
transformation d'un repère dans un autre. Dans ce cas la matrice de dérivée
partielle par rapport à X s'écrit:
ôpCPN)
dX
= R3.e(-E).R2 (-d ) • R3 (E ) • R3 (s|^J
ax
+ R3(-E).R2,d (-d) • R3 (E) • R3 (s) ^
3X
+ R3 (-E | • R2 (-d ) • R 3 E (E ) • R3 (s|^
ax
+ R3 *(-E |R2 (-d) • R3(E) • R 3 s (s) ^1
ax
(1.24)
et
aïs]
ax
Y
2
3(E) _ Y
ax x2 + y2
a(d)_ x
ax V x2+y2 V î -(x2+y2)
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La dérivée partielle de XPN par rapport à Y se calcule de manière identique,
sachant que les dérivées des angles par rapport à Y sont données par:
Ô(sj
9Y
X
2
a(E) _ x
3Y X2+Y2
5|d) Y
3Y V X2+Y2 V 1 -(x2+Y2)
(1.25)
En vue d'utiliser cette nouvelle modélisation cinématique pour traiter des
observations VLBI, nous avons implanté cette transformation dans GLORIA, la
chaîne de traitement VLBI, avec la possibilité d'utiliser indifféremment le
produit de matrices de rotation (qui est la pratique courante en VLBI) où la
matrice M](t) pour l'expression de XPN et de ses dérivées partielles (voir "notice
for users of the Fortran procedure MATRIXP" Annexe 1).
1-4. Mise en œuvre et vérification de la modélisation astronomique se référant
au point origine
4.1 Vérification de l'algorithme "point origine”
Avant d'implanter la modélisation fondée sur le point origine dans
GLORIA il était nécessaire de tester la précision des développements en fonction
du temps des quantités nécessaires à la transformation, ainsi que le degré
d'équivalence entre les deux options pour la modélisation du mouvement du
pôle dans l'espace. Les premiers tests ont consisté à évaluer le degré
d'équivalence entre les développements élaborés par N. Capitaine en fonction du
temps des coordonnées (X, Y) du pôle dans l'espace et la formule exacte qui
donne X,Y en fonction des paramètres classiques de précession, nutation. Chacun
des coefficients du développement de X, Y en fonction du temps est donné avec
une précision de 5x10-5". A l'aide d'une analyse spectrale par moindres carrés on
a comparé les deux formulations et on a conclu que le développement en
fonction du temps est exact au niveau de 0,9x1 O*5".
Dans la nouvelle modélisation, pour exprimer le mouvement du pôle
dans l'espace, on peut utiliser soit la matrice Mi(t), soit le produit des matrices de
rotation fonction des coordonnées sphériques (E, d) du pôle. Etant donné qu'en
VLBI on préfère utiliser le produit des matrices de rotation, on a vérifié quel était
le degré d'équivalence de ces deux formulations. Les tests ont montré que l'on
pouvait utiliser les deux options car leur différence est identiquement nulle à la
précision de 10'10".
Les détails concernant ces tests et leurs résultats sont donnés dans l'article 1
(Gontier 1990).
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ABSTRACT
Prior to the introduction of the "non-rotating" origin in the treatment of VLBI data, we
hâve studied various possible computing proceders. First we hâve checked the agreement at the
level of 10’5" between the developments of the celestial pôle coordinates as a function of time and
as a function of the argument of precession and nutation. In order to insure the compatibility with
the classical use of rotation matrices in VLBI analysis, we hâve shown that product of matrices
using spherical pôle coordinates can be used instead of matrix as a function of cartesian ones.
INTRODUCTION AU TRAITEMENT DES OBSERVATIONS VLBI
Le traitement des données VLBI pour l’astrométrie, la géodésie et la mesure de
l’orientation de la Terre est fondé sur l’analyse du retard entre les temps d’arrivée d’un même front
d’onde aux deux antennes matérialisant les extrémités de la ligne de base de l’interféromètre. Ce
traitement ce fait en deux étapes:
- On calcule le retard T à partir d’un modèle.
- On minimise par la méthode des moindres carrés les écarts entre le retard
observé et le retard calculé, en ajustant un certain nombre de paramètres.
Le retard calculé Tcaic est la somme de retard dû à plusieurs causes différentes que l’on modélise
séparemment.
Tcalc = + + 'Lnst + ^trop + 'Lon + 'Ug + ^struc (1)
Le retard géométrique Tg est le terme le plus important du retard et sa valeur maximale pour une
ligne de base terrestre est d’environ 20 ms. Le retard dû aux horloges Th et le retard instrumental
Tinst sont généralement ajustés ensemble car ils ont la même signature. Le premier est dû à l’écart
entre les horloges des deux stations, il est modélisé par un polynôme d’ordre deux en temps et par
des discontinuités dues aux sauts d’horloge. Le second est dû au temps de propagation d’une onde
dans les câbles et l’électronique entre le récepteur et l’enregistreur. La correction globale est
d’environ 20 ps. A la traversée de la troposphère l’onde subit un retard T^op qui se sépare en deux
composantes, le retard dû à la composante sèche de la troposphère (7 ± 0,05 ns au zénith), le retard
dû à la composante humide qui est moins bien déterminé à cause de la distribution anisotropique de
la vapeur d’eau dans l’atmosphère (1 ± 0,20 ns au zénith). Le retard ionosphérique Tion, dû à la
traversée de l’ionosphère est inversement proportionnel au carré de la fréquence, il est éliminé en
mesurant le retard de synthèse de bande simultanément à deux fréquences (bandes S et X). Les
ondes électromagnétiques sont déviées dans le champ de gravité non uniforme du système solaire
Trg. Les principaux corps ayant une influence sont le Soleil et Jupiter, l’effet est de 30 ns à 10
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rayons solaires et de 1 ns à 3 rayons de Jupiter. Les radio-sources extragalactiques ont une
morphologie complexe à l'échelle de 0,001", ce qui donne un retard supplémentaire istruc de
l'ordre de 10 ps.
Nous nous intéressons plus particulièrement au retard géométrique, qui fait intervenir la
transformation du repère terrestre au repère céleste, car on se propose de remplacer la
transformation classique par la transformation utilisant l'origine "non-tournante" dans le logiciel
français GLORIA d’analyse VLBI. On compare dans un premier temps les séries conventionnelles
de la précession et de la nutation avec la transformation correspondante dans la nouvelle
représentation. Ensuite on fait une comparaison entre deux variantes de la nouvelle représentation.
DEGRE D'EQUIVALENCE POUR LE DEVELOPPEMENT DES COORDONNEES DU POLE
EN FONCTION DU TEMPS
Soit :
e le vecteur unitaire dans la direction de la source extragalactique,
B = r2 - r j ]e vecteur ligne de base, tel que Q et r2 définissent les positions des
deux antennes par rapport au centre de la terre,
C la vitesse de la lumière.
Le retard géométrique est donné par l'équation vectorielle suivante:
e. B
(2)
Le vecteur ligne de base B est généralement donné dans un repère terrestre et e dans un repère
céleste; pour pouvoir effectuer le produit scalaire il faut au préalable exprimer B dans un repère
céleste.
A la place de la transformation classique du repère terrestre au repère céleste :
[CRS] = D(to). RjtC.I-Rjl-e.l- RjM- R,|-e.).R3(AvI.Ri|e,+A£). Rjl-GSTl. R,(yp). R2(xp|[TRS] (3)
utilisant les paramètres de précession (Lieske et al. 1977), de nutation (Seidelmann 1982), du
temps sidéral (GST) et des coordonnées du pôle dans la Terre (xp,yp), on introduit l'origine "non-
tournante" définie par Guinot (1979, Capitaine et al. 1986) qui ne fait intervenir que cinq
paramètres, les coordonnées du pôle dans la Terre (xp,yp), l'angle stellaire (0) et les coordonnées
du pôle dans l'espace (X,Y).
[CRS] = M ( X, Y ). R3(s). R3(0). R3(s‘). R^yp). R2(Xp)[TRS] (4)
Dans cette formulation la matrice M(X,Y) ainsi que la quantité s ne dépendent que des coordonnées
du pôle dans l'espace (X,Y), et la quantité s' que des coordonnées du pôle dans la Terre (xp,yp).
La nouvelle représentation remplace le grand nombre de paramètres de précession et de nutation
classiques, par deux paramètres indépendants (X,Y) qui sont les cosinus directeurs du pôle dans le
repère céleste.
X = sin (coa+ A£j ). sin (vj/a + AyJ (5)
Y = -sin (e 0). cos |coa+ Ae} ) + cos (e0). sin |cûa + J. cos (ya + ) (6)
où £o est l'inclinaison du plan de l'équateur sur le plan de l’écliptique à l'époque to,
ya l'angle de précession,
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0)a l'inclinaison de l'équateur de la date sur l'écliptique de l'époque,
Ayi et Aei respectivement la nutation en longitude et en inclinaison rapportée à l'écliptique de
l'époque.
Dans un récent article N. Capitaine (1990) a développé à partir des arguments classiques de
nutation et de précession les variables X et Y en fonction du temps, qui donne accès à la constante
de la précession et aux coefficients des termes périodiques de la nutation. Chaque coefficient du
développement est donné avec une précision de 5 x 10'5”, ce qui se justifie par le fait que le
développement conventionnel de la nutation est arrondi à 10-4".
On voudrait évaluer le degré d’équivalence entre le développement en fonction du temps
de X, Y et les formules exactes (5) et (6). Pour cela on calcule d’une pan des séries temporelles de
Xa et Ya avec les relations (5) et (6) et d'autre part des séries de Xb et Yb avec le développement en
fonction du temps. On forme ensuite les séries des différences Xa-Xb et Ya-Yb. A l'aide d'une
analyse spectrale par moindres carré, on obtient l'amplitude des différences en fonction de la
fréquence. Pour couvrir des périodes allant de 2 à 7 000 jours on a fabriqué trois séries, la
première couvre un an avec une donnée par jour, la deuxième dix ans avec une donnée tous les dix
jours et la dernière cent ans avec une donnée tous les soixante jours.
Une partie des résultats de l'analyse spectrale est donnée à titre d'exemple dans la figure 1
pour X. On obtient en général des amplitudes inférieures à 0,2 x 10'5 , ainsi que quelques termes
au niveau de 0,5 à 0,9 x 10'5". Il est à noter que l'on a complété le développement par quelques
termes d'amplitude comprise entre 4 et 5 x 10'5 qui donnaient naissance à des différences
d'amplitude supérieures à 4,8 x 10’5". Les résultats en Y sont similaires. On en conclut que le
développement préconisé par N. Capitaine (1990) est exact au niveau de 0,9 x 10'5 .
UTILISATION DES MATRICES DE ROTATION DANS LA TRANSFORMATION
La nouvelle représentation évite la séparation artificielle entre précession et nutation en ne
faisant intervenir que la matrice de transformation correspondante M(X,Y); cette matrice ne dépend
que des cosinus directeurs (X,Y) du pôle dans le repère céleste,( voir Capitaine, ce volume ).
1 - aX2
M ( X,Y ) = - aX Y
-X
- aX Y
1-aY2
-Y
(7)
Pour des raisons pratiques on préfère utiliser des matrices de rotation dans les logiciels de
VLBI. L’équivalent de M(X,Y) est un produit de trois matrices de rotation (Capitaine 1990) dont
les angles sont les coordonnées sphériques (E,d) (Capitaine et al. 1986) du pôle céleste des
éphémérides dans le repère céleste (Fig 2), calculées à partir de X et Y. Les coordonnées E et d en
fonction de (X,Y) et la matrice M sont données par les formules suivantes :
IY\
E = arctg Lt (8)
arcsin (V X‘ + Y") (9)
M = R3(-E). R2( -d ). R3(E (10)
omplitudedeX(lO*«-5")omplitude(l0»«-5") 051
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Figure 1: Amplitude des différences Xa-Xb par analyse spectrale.
La période des plus fortes amplitudes est donnée en jours.Le trait
en pointillé correspond à l'incertitude formelle sur la valeur estimée
de l'amplitude.
omplitudedeX(l0««-5")omplituded(lO -5")
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Xa-Xb, périodes de 215 à 420 jours
Figure 1: (suite)
4 9
2
Figure 2: Coordonnées sphériques (E,d) du pôle P dans le repère céleste.
Pour vérifier l'équivalence des deux formulations, on calcule X,Y pour une date donnée,
on exprime E et d par les relations (8) et (9) et on effectue les transformations d'une pan par
M(X,Y) et d'autre part par la chaine des trois rotations. On a vérifié que les différences sont
identiquement nulle à la précision de 10‘10".
CONCLUSION
En vue de l'utilisation de la nouvelle représentation utilisant l'origine "non-tournante"
dans le traitement des données VLBI pour l'astrométrie, on a comparé les séries classiques de la
précession et de la nutation avec le développement en fonction du temps des quantités X et Y
correspondantes dans la nouvelle représentation. On a constaté que l'accord entre les deux caculs
était meilleur que 10‘5". On a vérifié l'équivalence entre les deux variantes de la nouvelle
représentation, l'une utilisant un produit de matrices de rotation, l'autre la matrice M(X,Y). Ces
tests permettent l'implantation dans le logiciel français d’analyse VLBI GLORIA des
transformations faisant appel à l'origine "non-tournante", en utilisant d'une pan le développement
de X,Y en fonction du temps et d'autre pan la chaine des rotations.
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4.2 Mise en évidence d'un défaut d'exactitude dans la modélisation classique
L'étape suivante consiste à comparer la tranformation classique et la
nouvelle modélisation cinématique sur des observations VLBI simultanées. Les
premières comparaisons entre la modélisation classique et la modélisation
cinématique ont permis de mettre en évidence la négligence indue, dans la
transformation classique, d'un terme périodique d'amplitude 3 mas dans
l'expression de l'équation des équinoxes. En effet habituellement on utilise
seulement le premier terme de cette équation: A\j/ cos (em) en négligeant les deux
termes suivants, prévus par la théorie (Woolard 1953, Aoki et Kinoshita 1983) qui
ont respectivement une période de 18,6 et 9,3 ans. Les détails sur la différence
entre la transformation classique et la nouvelle modélisation ainsi que les
conséquences, sur le temps universel, de l'application de la transformation
classique, sont donnés dans l'article 2 (Gontier et Capitaine 1991).
Actes du Colloque UAI 131,
'Radio Interferometry - Theory, Techniques and Applications
(1991), 342-345.
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ABSTRACT In the course of implementing the use of nonrotating origin
(Guinot 1979) in astrometric VLBI, for the transformation between celeslial and
terrestrial frames, we hâve compared the new approach with the classical one. We
hâve shown that a différence exists between the two procedures at a few
milliarcsecond level; this différence is due to the terms generally neglected when
considering the équation of equinoxes in the classical représentation of the Earth
angle of rotation.
1. INTRODUCTION
The analysis of an Earth based observation of a celestial object requires an
astrometric model to express the transformation from a geocentric terrestrial frame to
a geocentric celestial one. The classical transformation refers to the equinox of date.
In a new astronomical modelling approach, we refer to the "nonrotating origin" on
the equator of date, proposed by Guinot (1979) and developped by Capitaine (1990).
The comparison, in astrometric VLBI, of the two procedures discloses discrepancy
due to the terms generally neglected, when considering the équation of equinoxes in
the classical procedure.
2. THE CLASSICAL PROCEDURE FOR THE CONSIDERATION OF THE
EARTH ROTATION
In order to détermine the orientation of the Earth for VLBI data analysis, the angle H
of the Earth orientation in space has to be evaluated. In the classical procedure H
(apparent sidereal lime) is the hour angle of the direction of the true equinox (i.e.
ascending node of the ecliptic on the equator) relative to the prime meridian. The
direction of the equinox has periodic perturbations as a conséquence of the celestial
motion of the Earth pôle (precession and nutation). The équation of equinoxes, an,
permits the regularization of the sidereal time through the following expression
(Woolard 1953):
H = GMST + ocE O)
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where GMST is the Greenwich mean sidereal time.
In the usual procedure, only the first term in the development of ûe is
considered:
Ay cos ( e ), where Ay is the nutation in ecliptic longitude and e is the mean
obliquity of the ecliptic.
3. THE COMPLETE PROCEDURE
In the new procedure based on the nonrotating origin, the Earth angle of rotation is
represented by the "stellar angle" 0, which is the angle bctween the direction of the
nonrotating origin defined on the instantancous equator (Guinot 1979) and the prime
meridian. In opposition to the hour angle of the equinox used in the classical
procedure, the stellar angle is not sensitive to precession and nutation (Capitaine et
ai 1986).
In order to compare this procedure with the classical one, it is necessary to use the
complété expression of the équation of equinoxes as given by Woolard (1953) :
Where e is the mean obliquity of the ecliptic, y the luni-solar precession, £2 the
mean longitude of the ascending node of the lunar orbit (18.6 yr period) and Ay, Ae
are, respectively, the nutation in ecliptic longitude and obliquity.
The complété équation (2) can only be obtained by using implicilly the
concept of nonrotating origin, the two last terms of (3) express a correction for the
accumulated effect of nutation, on the moving equator, between the epoch of
reference and the date.
In the course of implementing the new approach in astrometric VLBI
(Capitaine and Gontier 1990), the comparison of the two procedures disclosed the
discrepancy due to the terms neglected in the classical procedure. The parameter
usually considered for describing the orientation of the Earth, UT1, is affected by the
discrepancy as shown by the Figure 1.
(2)
ot£ = Ay cos ( e ) + 0.00264" sin ( Q. ) + 0.000063" sin ( 2Q. ). (3)
(milliarcsecond)
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Fig. 1. Différences bctwccn ihc complète procedure and the classical one for
lhe derived UT1.
4. CONCLUSION
The introduction in astrometric modelling of observations of lhe new, rcalistic,
procedure based on the nonrotating origin on lhe instantancous cqualor frccs lhe
description of Lhe rotation angle of the Earth (UT1) front the indirect influence of the
celestial motions of lhe pôle. This important improvement is illusirated by the
disclosure of periodic errors (18.6 ycars and 9.3 ycars) at lhe level of a few
milliarcscconds in the expression used in the classical procedure based on the
equinox.
The discloscd error in the procedure used up to now is expccted to affect
mainly the déterminations of UT1; however, the existence of small induccd cffccLs in
lhe réalisation of lltc celestial System should not bc rulcd oui.
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Des concepts et des définitions claires permettent de simplifier et de rendre
plus exacte la modélisation des phénomènes astronomiques et physiques. Une
autre conséquence due à la complexité de la transformation classique est
l'utilisation en VLBI de la définition géométrique de l'équation des équinoxes au
lieu de la définition cinématique obtenue à partir de la théorie de la rotation de la
Terre (voir page 29). En effet la pratique courante en VLBI est de calculer le terme
principal de l'équation des équinoxes en considérant le cosinus de l'obliquité
vraie de l’écliptique alors que la théorie utilise le cosinus de l'obliquité moyenne.
La différence entre ces deux calcul de cxe est un terme de période 9,3 ans et
d'amplitude 0,15 mas. Dans la pratique courante l'inexactitude dans la relation
entre le temps sidéral de Greenwich (GST) et UT1 est donc:
GSTexact - GSTusuei= 2,64 mas sin(D) - 0,09 mas sin (2D)
où Q est la longitude moyenne du nœud ascendant de la Lune.
Cette inexactitude donne naissance à des artefacts dans la série de UT1
dérivée des observations. De plus on utilise implicitement le concept de point
origine pour obtenir l'équation exacte de GST. Il est donc fortement recommandé
de choisir la nouvelle transformation cinématique pour modéliser la
transformation du repère terrestre au repère céleste dans l'analyse d'observation
VLBI, car elle est basée sur des concepts clairs qui permettent une meilleure
interprétation géophysique des paramètres déduits des observations (Capitaine et
Gontier 1993, Annexe 2).
4.3 Vérifications de l'ensemble de la procédure développée
A cause des deux termes de l'équation des équinoxes, négligés dans la
procédure classique, on ne peut pas comparer directement les résultats obtenus à
partir des deux transformations. Pour vérifier l'ensemble de la nouvelle
procédure par rapport à la transformation classique, ainsi que pour les
comparaisons futures des résultats obtenus à partir du logiciel GLORIA avec ceux
obtenus par les logiciels MODEST ou CALC/SOLVE, nous avons supprimé, dans
la modélisation utilisant le point origine, les termes de 18,6 ans et de 9,3 ans
prévus par la théorie de la rotation de la Terre, mais négligés jusqu'à présent.
Après ces modifications nécessaires, la comparaison des deux transformations sur
des données simulées a donné des résultats satisfaisants. En effet, on a appliqué
les deux transformations du repère terrestre au repère céleste sur les coordonnées
de six stations terrestres fictives (r = 1, cp = 0°, X = Oh, 6h, 12h ; cp = 45°, X = Oh, 6h,
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12h), pour une période allant de 1900 à 2100, avec un calcul tous les dix ans. Les
différences sur les coordonnées célestes (a, ô) des stations sont comprises entre
0,0004 mas - 0,09 mas, et entre 0,0005 mas - 0,009 mas en 5. Dans la plupart des cas
les différences en a et ô, pour l'ensemble de la période 1900.0 à 2100.0, sont
inférieures à 0,05 mas, ce qui correspond à la précision des développements
utilisés dans la modélisation (Capitaine et Gontier 1991, Annexe 3). Ainsi cette
comparaison a montré l’équivalence des deux transformations au niveau de
10-4”.
La comparaison des deux tranformations a aussi été faite sur des données
réelles. Les résultats de cette comparaison, pour le retard géométrique, sont
donnés dans le Tableau 1-1. Ces résultats sont issus du traitement des
observations du programme IRIS Intensif (décrites dans le Chapitre II-l) par
GLORIA, à raison d'une observation par mois pour la période de janvier 1988 à
décembre 1990, avec la base Wesford-Wettzell. Les sources utilisées dans la
comparaison ont des déclinaisons inférieures à 45° car la géométrie des
observations est alors plus sensible aux différences de modélisation des deux
transformations. Les résultats de cette comparaison montrent que la
transformation classique corrigée et la modélisation cinématique sont
équivalentes au niveau de 10 picosecondes. Par contre, si l’on néglige les termes
complémentaires de l'équation des équinoxes, l'effet sur le retard peut atteindre
200 picosecondes environ, alors que l'utilisation de l’obliquité vraie entraîne une
différence de l'ordre de 20 ps.
Ces tests sont complétés par des comparaisons avec le logiciel MODEST,
présentées au Chapitre 1.6.
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Tableau 1-1. Comparaison du retard géométrique calculé avec la nouvelle modé
lisation et les différentes variantes de la modélisation classique.
Date Source NRO-Cla
(ps)
NRO-Clae
(ps)
NRO-Clam
(ps)
eq(Clam-(
(0,001")
15/01/1988 0106+013 -9,96 6,96 5,10 -0,156
15/02/1988 0229+131 -13,23 9,54 7,04 -0,226
15/03/1988 0229+131 -22,37 6,97 3,76 -0,292
15/04/1988 0552+398 -24,86 2,45 -0,53 -0,363
15/05/1988 0552+398 -29,78 2,60 -0,91 -0,430
15/06/1988 0851+202 -36,17 12,03 6,82 -0,500
15/07/1988 1404+286 -36,30 11,53 6,39 -0,567
15/08/1988 1055+018 -52,85 13,56 6,48 -0,636
12/09/1988 1055+018 -57,69 15,20 7,48 -0,698
15/10/1988 2121+053 -73,90 8,31 -0,33 -0,765
15/11/1988 2200+420 -55,19 9,93 3,16 -0,839
15/12/1988 2121+053 -83,98 12,94 2,96 -0,904
15/01/1989 0229+131 -79,13 17,16 7,36 -0,971
15/02/1989 0106+013 -93,76 17,57 6,36 -1,036
15/03/1989 0106+013 -96,01 21,48 9,80 -1,095
14/04/1989 0552+398 -64,09 8,34 1,24 -1,158
15/05/1989 0851+202 -107,08 15,53 3,68 -1,222
15/06/1989 0552+398 -67,62 12,84 5,18 -1,285
15/07/1989 1404+286 -97,22 15,34 4,81 -1,345
15/08/1989 1055+018 -124,29 20,09 6,83 -1,406
14/09/1989 1055+018 -124,89 19,52 6,50 -1,465
12/10/1989 2200+420 -98,97 17,11 6,84 -1,519
15/11/1989 2121+053 -151,80 14,90 0,50 -1,583
15/12/1989 2200+420 -114,05 10,43 -0,09 -1,638
15/01/1990 0119+041 -154,60 22,94 8,30 -1,695
15/02/1990 0234+285 -133,04 18,04 5,90 -1,750
15/03/1990 0234+285 -139,49 15,23 3,10 -1,798
15/04/1990 0234+285 -144,14 19,71 7,23 -1,851
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Tableau I.l.(cont.) Comparaison du retard géométrique calculé avec la nouvelle
modélisation et les différentes variantes de la modélisation
classique.
Date Source NRO-Cla NRO-Clae NRO-Clam eq(Clam-Cla)
(ps) (ps) (ps) (0,001")
15/05/1990 0528+134 -171,32 20,78 6,58 -1,901
15/06/1990 0552+398 -131,31 20,75 9,87 -1,951
15/07/1990 1404+286 -154,50 16,93 5,04 -1,998
15/08/1990 0923+392 -101,31 14,18 6,48 -2,045
12/09/1990 0923+392 -106,16 11,86 4,26 -2,087
15/10/1990 2121+053 -197,93 20,91 7,42 -2,135
15/11/1990 2234+282 -162,79 19,54 8,78 -2,177
15/12/1990 2234+282 -174,68 10,13 -0,29 -2,217
NRO : Retard modélisé en utilisant la nouvelle modélisation
B. Guinot.
Cia : Retard modélisé en utilisant la transformation classique.
Clae : Retard modélisé en utilisant la transformation classique et les
termes complémentaires de l'équation des équinoxes.
Clam : Retard modélisé en utilisant la transformation classique, les
termes complémentaires et l'obliquité moyenne dans l’équation
des équinoxes.
eq(Clam-Cla) : Différence pour l'équation des équinoxes entre les procédures
Clam et Cia.
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1-5. Traitement des observations: les modèles physiques en VLBI
Nous avons traité les observations dans le système de TIERS (International
Earth Rotation Service) pour éviter les erreurs dues aux incohérences de relation
entre les différents repères. On a donc utilisé les coordonnées des sources du
repère céleste de TIERS (ICRF 1991), les coordonnées des stations du repère
terrestre de TIERS (ITRF 1991), la série temporelle par un jour des paramètres
d'orientation de la Terre (IERS 90 C 04) , ainsi que les constantes des IERS
Standards (1992).
La technique VLBI donne des mesures de retard dont la précision est
estimée à 50 picosecondes, on élabore donc des modèles pour décrire les
phénomènes physiques à Tordre de la picoseconde. Les effets que Ton doit
modéliser sont le mouvement des plaques tectoniques, les effets de marées
terrestres, les effets de marées océaniques, les perturbations liées à l'ionosphère et
à la troposphère ainsi que le comportement des horloges atomiques (masers à
hydrogène) des stations. Des effets plus faibles comme la marée polaire ou la
surcharge atmosphérique sont négligés ici.
5.1 Déplacements de la station
Les coordonnées des stations sont données dans le repère terrestre pour la
date 1988.0, mais on doit tenir compte des effets linéaires et périodiques pour la
position des stations, dus aux mouvements de la croûte terrestre. Ces
déformations sont les marées terrestres solides, la dérive des continents et
l'altération de la surface de la Terre due à des processus géologique, hydrologique
et atmosphérique locaux.
La dérive des continents est un phénomène qui affecte les coordonnées de
station linéairement en fonction du temps. Les corrections des positions de
station liées à ce phénomène peuvent être effectuées à l'aide du modèle AMO-2
de Minster et Jordan (1978) pour lequel la dépendance temporelle est donnée par:
x = xo + (ci)y zo - coz yo) (t-to)
y = yo + (coz xo - C0x zq) (t-to)
z = zo + (cOx yo - coz x0) (t-to)
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où (xo, yo, zo) sont les coordonnées cartésiennes de la station à la date de
référence
(coX/ coy/ coz) la vitesse de la plaque tectonique où réside la station et to la date
de référence (1988.0).
Un modèle de mouvements des plaques plus récent NUVEL NNR-1
élaboré par DeMets et al. (1990), Argus et Gordon (1991), est le modèle de
référence pour les Standards IERS 1992. La différence des vitesses entre AMO-2 et
NUVEL NNR-1, pour nos deux stations, est négligeable.
Les vitesses des onze plaques du modèle AMO-2 sont données dans le
Tableau suivante, leur unité est le nanoradian par an.
Tableau 1.2. Vitesse des plaques d'après le modèle AMO-2.
Unité nanoradian/an.
Plaque tectonique wx COy COz
Africaine (AFRC) 0,988 -3,360 4,192
Antarctique (ANTA) -0,923 -1,657 3,765
Arabe (ARAB) 4,867 -2,922 6,520
Caraïbe (CARB) -0,486 -0,988 1,881
Cocos (COCO) -11,122 -23,238 12,663
Eurasienne (EURA) -0,536 -2,769 3,422
Indienne/Australienne (INDI) 8,443 4,365 7,528
Nazca (NAZC) -1,586 -9,299 11,006
Nord Américaine (NOAM) 0,576 -3,984 -0,249
Pacifique (PCFC) -2,143 5,439 -11,438
Sud Américaine (SOAM) -0,978 -1,863 -1,508
Le couple de marée terrestre est la différence entre la force d'attraction
luni-solaire en un point de la surface de la Terre et celle exercée au centre de
masse de la Terre. Cette force provoque des perturbations globales et locales dont
les amplitudes traduisent la réponse élastique de la Terre à cette excitation.
Localement ces effets influencent la position des stations, le potentiel terrestre et
les marées océaniques. Pour les stations, on observe des déviations périodiques
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de position variant avec la position de la Lune et du Soleil par rapport au lieu
considéré sur la Terre.
Pour calculer le déplacement des stations provenant de ces variations, on
procède en deux étapes. Dans un premier temps, on calcule une correction du
vecteur position r, basée sur la théorie de Wahr (1981), par la formule suivante
(IERS Standards 1992):
- J, GM:r'
Ar = X 1-
j=l GMeRj
[312(Rj.î)]Rj+[3
( I. 26)
où GMj est la constante de la gravitation pour la Lune (j=l) ou le Soleil (j=2),
GM© est celle de la Terre;
Rj, Rj sont respectivement le vecteur unitaire en direction de la Lune
(ou du Soleil) par rapport au centre de la Terre et son module;
A
r r sont le vecteur unitaire en direction de la station par rapport au
centre de masse de la Terre et son module;
h2 est le nombre de Love du second degré et I2 le nombre de Shida.
Pour obtenir une précision suffisante on doit corriger le terme de fréquence Ki de
la théorie de Wahr, cette correction est un déplacement périodique diurne de
l'altitude de la station donnée par:
Sh = - 0,0887 HK1 3 sin <}) cos <{) sin (O K1 + ( 1.27 )
où H kl est l'amplitude du terme diurne dans le développement en
harmonique sphérique du potentiel de marée (0,36878 m);
<J>, X sont respectivement la latitude géocentrique et la longitude de la
station et Gki est l’argument de l'onde diurne.
La position de la Lune et du Soleil par rapport au centre de masse de la Terre est
calculée à partir des éphémérides BdL2000, basées sur les théories analytique
ELP2000-85 (Chapront-Touzé et Chapront, 1983) et VSOP82 (Bretagnon, 1982)
du Bureau des Longitudes. La précision de ces éphémérides est de 30 à 50 km
(période 1950-2050) pour la Lune (Chapront-Touzé, 1992), et de 2 km (période
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d'octobre 1969 à janvier 2000) pour la Terre (Chapront et al. 1984). Cette précision
est suffisante pour obtenir une correction du déplacement des stations à mieux
qu'un centimètre près.
Les marées océaniques sont des oscillations périodiques de la surface de la
mer autour de sa position d’équilibre sous l'action des forces de marées dues à la
Lune et au Soleil. Elles s'étudient de façon théorique à l'aide des équations
fondamentales de l'hydrodynamique dans lesquelles interviennent des effets de
résonnance, de courants et de frottement. Les marées océaniques provoquent des
déformations périodiques de la croûte terrestre en raison de la charge variable
qu'elles exercent sur le plancher océanique. Les déplacements verticaux
engendrés par l'onde principale de marée M2 sont de l'ordre du centimètre sur
les continents (approximativement 3 cm pour des stations situées à 100 km des
côtes). Les déplacements horizontaux ont une amplitude d’environ 30% de celles
des déplacements verticaux. Les corrections des effets de surcharge sont calculées
à partir de modèles spectraux des marées océaniques pour les principales ondes:
semi-diurnes, diurnes et à longue période. La précision des corrections est
d'environ 10%, c'est à dire de quelques mm, mais la qualité de ces corrections
dépend principalement de l'exactitude des modèles globaux de marées
océaniques. Ainsi, pour des stations près des côtes où l'amplitude des
déplacements est la plus importante, les modèles de réponse élastique de la Terre
sont inadéquats et les corrections sont peu exactes. On a utilisé les résultats de
Scherneck (1991), basés sur le modèle discrétisé (grille de 1° par 1°) des marées
océaniques globales de Schwiderski (1983). Ce modèle comprend les amplitudes
des ondes semi-diurnes M2, S2, N2, K2, des ondes diurnes K], O], Pir Qi et des
ondes à longues périodes Mf, Mm et Ssa. Le déplacement des sites est donné dans
le système local suivant les trois directions: radiales, Est-Ouest et Nord-Sud. Dans
le cas des stations européennes, un modèle régional de marée pour le Nord-Est
de l'Atlantique (Flather 1981) a été indu dans le calcul. Le déplacement total pour
chacune des trois composantes est donné par une somme, sur toutes les ondes,
du cosinus de l'argument de l'onde multiplié par l'amplitude de celle-ci pour la
station.
La modélisation de la position des stations d'une précision inférieure ou
égale au centimètre nécessite de prendre en compte les effets de marée polaire,
provenant de la réponse élastique de la Terre aux mouvements de l'axe
instantané de rotation, et les effets de surcharge atmosphérique. En effet les
variations de pression à la surface de la Terre engendrent des déformations
saisonnières de la croûte terrestre de quelques millimètres. Des progrès dans la
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modélisation de ces effets restent à faire pour atteindre une précision de l'ordre
de 5 mm à la surface de la Terre.
5.2 Transmission atmosphérique du signal
Pour atteindre l'antenne le front d'onde radio doit traverser l'atmosphère
terrestre qui dévie le rayonnement radio. Deux couches de l'atmosphère jouent
un rôle: l’ionosphère et la troposphère. L'ionosphère est un plasma ionisé créé
par le rayonnement ultraviolet du Soleil et qui se situe à environ 350 km
d'altitude. Le retard ionosphérique est dû à la différence de réfraction induite par
le nombre de molécules dissociées en ions rencontrées par le rayonnement radio
sur son trajet. Il varie de 1 à 20xl0"10s pour une source observée au zénith et pour
une fréquence radio de 8,4 GigaHertz (GHz). Les caractéristiques magnéto-
ioniques de l'ionosphère varient à différentes échelles de temps. En première
approximation l'indice de réfraction de l'ionosphère est principalement
déterminé par la densité électronique du milieu. La densité électronique de
l'ionosphère varie selon un cycle diurne et auquel se superposent des
irrégularités. De plus la distribution en électrons est fortement perturbée pendant
les périodes de forte activité géomagnétique (Spoeltra 1992). La réfraction
ionosphérique peut être corrigée au premier ordre par la technique d’observation
à deux fréquences. En effet le retard ionosphérique à une fréquence pour une
station est fonction de la correction ionosphérique totale et en première
approximation de l'inverse du carré de la fréquence:
Tv1 = T + q/ Vi2
où Tvi est le retard ionosphérique à la fréquence Vi et X le retard ionosphérique
total.
En observant à deux fréquences on peut écrire la relation précédente pour
la fréquence V], puis pour la fréquence V2, en utilisant ensuite une combinaison
linéaire de ces deux expressions on en déduit la correction ionosphérique totale
qui ne dépend plus que du carré des fréquences (qui sont des quantités connues):
2 2
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Les deux fréquences choisies pour le VLBI géodésique et astrométrique sont la
bande X (3,8 cm) et la bande S (13 cm). Il reste ensuite à faire la différence entre le
retard ionosphérique ainsi calculé à la station 2 et à la station 1. Dans le cas des
observations du programme IRIS Intensif, on n'a pas accès au retard dans les
deux fréquences mais directement à la correction ionosphérique déjà calculée.
Ainsi cette correction doit simplement être ajoutée au retard observé pour le
corriger des effets dus à l'ionosphère.
Le retard troposphérique dépend du profil vertical de l'atmosphère neutre
et de la hauteur sur l'horizon de la source à la station. La fonction qui décrit le
retard troposphérique en fonction de la hauteur de la source s'appelle la fonction
de rabattement (Mapping function en anglais). On calcule le retard
troposphérique à la station à l’aide d'un modèle de la forme suivante:
^ trop i = Pzi R (Ej)
où pzi est le retard zénithal à la station i;
Ei est la hauteur de la source à la station i;
R la fonction de rabattement.
On considère la troposphère comme constituée de deux parties: la composante
sèche et la compo-sante humide. La composante sèche, composée principalement
d'hydrogène et d’azote, est proche de la position d'équilibre hydrostatique et ses
effets peuvent être estimés en mesurant la pression atmosphérique. La
composante humide n'est pas modélisable aussi facilement car elle est constituée
de vapeur d'eau et d'eau condensée sous forme de nuages dont la quantité sur la
ligne de visée est difficilement mesurable. Etant donné cette différence entre les
deux composantes de la troposphère, le retard à la station est modélisé en deux
parties:
^ trop i = Ph i Rh (Ej) + Ps i Rs (Ei)
Le retard troposphérique total pour la base est la différence des retards aux deux
stations:
^ trop - ^ trop 2 " ^ trop 1
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Le modèle de retard zénithal est une fonction des coordonnées (longitude,
latitude et altitude) de la station et des conditions météorologiques. Les modèles
de retards zénithaux humide et sec sont donnés par Saastamoinen (1972a, b,
1973):
ps = 0,002277 (1 + 0,0026 cos (2q>) + 0,00028 ait) p0
ph = 0,002277 (1 + 0,0026 cos (2cp) + 0,00028 ait) (1255/(T0 + 0,05)) e0
où po est la pression atmosphérique mesurée en millibar;
eo la pression de vapeur d'eau en millibar;
To est la température moyenne en Kelvin,
cp, ait sont respectivement la latitude et l’altitude de la station.
La fonction de rabattement que nous avons utilisée pour la composante humide
de la troposphère est celle de Chao (1974) basée sur l'étude du parcours des rayons
("ray tracing") et pour laquelle les profils de réfraction sont une moyenne sur
l'ensemble des saisons et des sites, elle s'écrit:
Rh=
sin ( E | +
a
tan ( E ) +b
(I . 29)
où A = 0,00035 et B = 0,017.
L'inexactitude de cette fonction est de 1% pour une hauteur de 6° et elle diminue
lorsque l'angle augmente. Il est à noter qu'elle ne contient aucune
paramétrisation basée sur les conditions météorologiques sur le site au moment
de l'observation.
Pour la composante sèche de la troposphère on a utilisé la fonction de
rabattement CFA-2.2 (Davis et al 1985) où les paramètres sont calculés à partir des
données météorologiques mesurées à la station pendant l’observation. Cette
fonction basée sur le modèle de Chao est plus exacte pour les petites valeurs de la
hauteur. Ainsi pour obtenir une inexactitude inférieure au centimètre (pour une
hauteur de 5°) cette fonction possède un terme de plus dans sa fraction:
Rs =
sin ( E ) +
tan ( E ) +—
sin ( E | + c
(1.30)
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Les trois paramètres a, b, c sont calculés à partir des données météorologiques par:
a = 0,0002723 [1 + 2,642 x 1CH p0 - 6,400 x 1(H e0 + 1,337 x 10‘2 T0 - 8,550 x 10'2 a
-2,456xl0-2 h2]
b = 0,0004703 [1 + 2,832 x 10'5 p0 + 6,779 x ÎO"4 e0 + 7,563 x 10'3 T0 - 7,390 x 10'2 a
-2,961 x ÎO-2 h2]
c = 0,0090
où po est la pression atmosphérique mesurée en millibar;
eo la pression de vapeur d'eau en millibar;
To est la température moyenne en Kelvin;
To , Po , et eo sont définis précédemment;
a est la constante humide du modèle (a = 5,0);
h2 l'altitude de la tropopause (h2 = 12,2 km).
La pression de vapeur d’eau eo se calcule à partir des mesures d'humidité relative
MRh (%) faites à la station par (IERS Standards 1992):
e0 =
MRh
100
7.5 (T0- 273.15)
x6,ll x ÎO237 3^-273 15) ( I. 31)
Cette fonction de rabattement n'est actuellement disponible que pour la
composante sèche; la fonction pour la composante humide est en cours
d'élaboration. Il existe une autre fonction de rabattement analytique dépendant
des paramètres météorologiques, développée par Lanyi (1984). Sa comparaison
avec la fonction CFA-2.2 donne un accord meilleur qu'un centimètre pour une
hauteur inférieure à 6° et pour différentes conditions atmosphériques.
Les erreurs dans la modélisation totale du retard troposphérique sont
importantes car les données météorologiques sont prises au sol et non pas sur la
ligne de visée, alors que les retards zénithaux et les fonctions de rabattement sont
sensibles aux variations des paramètres météorologiques. De ce fait il est
préférable d’estimer fréquemment des corrections au retard troposphérique
modélisé et plus particulièrement le retard au zénith lorsqu'on analyse des
données VLBI. Pour augmenter l'exactitude du modèle troposphérique il serait
nécessaire de connaître la pression, la température et le degré d'humidité de l'air
en plusieurs points de la ligne de visée et d'intégrer ces informations dans des
modèles plus complexes.
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53 Horloges et propagation instrumentale
Les masers à hydrogène des stations ne sont pas synchronisés avec une
haute précision et ils ont des comportements indépendants les uns des autres.
Pour remédier à cet inconvénient des essais de synchronisation ont été faits
avant une expérience, mais les techniques de synchronisation traditionnelles
sont précises à quelques microsecondes seulement. De plus le comportement des
horloges est instable, elles possèdent des "sauts" qui dégradent les observations
interférométriques. Pour tenir compte de ces effets, on considère un retard
d'horloge sous la forme d'une fonction quadratique du temps. A chacune des
stations le modèle d'horloge est donné par ( Sovers 1991):
Th = Thl + Th2 (t-tref) + Th3 (t-tref)2/2 (1.32)
où Thi, Th2/ Th3 sont des constantes et trcf est le temps choisi comme référence
(généralement le milieu des observations).
Les paramètres d'horloge ne sont pas connus a priori, on doit les estimer. On
modélise le retard dû aux horloges pour une base donnée par la différence des
horloges des stations:
Thor = Th station 2 ” Th station 1
En pratique une des horloges du réseau sert d’horloge de référence et on estime
l'écart des autres horloges par rapport à celle-ci à partir du modèle.
Pour une session de 24 heures d'observations on met en évidence le
comportement instable d'une horloge en étudiant la configuration des résidus
après une première résolution où les trois paramètres du modèle d'horloge ont
été estimés. En effet, si le modèle contient des erreurs systématiques, la dispersion
des résidus n'est plus aléatoire. Une deuxième résolution est alors effectuée dans
laquelle trois nouveaux paramètres Thü, Th2i, Th3i sont estimés entre chaque
"saut" d'horloge détecté à l'étape précédente. Dans le cas du programme
d'observation IRIS Intensif, à cause du nombre restreint d'observations, on ne
peut pas estimer beaucoup de paramètres d'horloge. On suppose donc qu'au
cours d'une heure d'observation, le comportement des horloges est stable et l'on
estime seulement deux paramètres, Thi qui est la différence d'état des horloges et
Th2 qui est la différence de marche.
La propagation du signal entre le récepteur de l'antenne et l'enregistreur,
appelé le retard instrumental, se modélise de la même manière que le retard dû
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aux horloges. En effet ces deux types de retard n'étant pas séparables, les
"paramètres d'horloge" représenteront non seulement les corrections dues aux
masers à hydrogène mais aussi celles dues aux instruments des deux stations.
5.4 Géométrie et orientation de Vantenne
Une antenne réceptrice possède deux axes de rotation dont l’un est
orientable pour pouvoir pointer dans la direction de la radiosource et l'autre est
fixe par rapport à la croûte terrestre. De ce fait, on ne peut pas considérer le
récepteur de l'antenne comme un point fixe par rapport à la surface de la Terre, et
il est nécessaire de modéliser le temps que met le plan d'onde pour passer du
récepteur de l’antenne à un point fixe choisi comme représentatif de la position
de l'antenne. La Figure 1.4 représente schématiquement une antenne VLBI, l’axe
AC de l'antenne pointe dans la direction de la radiosource et il est à une distance
H du second axe BD de rotation de l'antenne. Tous les points de l'axe BD sont
fixes par rapport à la surface de la Terre et peuvent être considérés comme point
représentatif de l’extrémité de la base. Le point habituellement choisi comme
point représentatif de la position de l'antenne pointée est P, projection
orthogonale de A sur BD.
direction de la source
Plan d'onde Q croûte terrestre
Figure 1.4 Représentation schématique d'une antenne VLBI.
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On modélise la différence de temps de passage de l'onde du point A au point P
par la relation suivante:
At = 1
c
où: 1 est la distance du point P au plan Q ( plan parrallèle au plan d'onde
contenant A), c la vitesse de la lumière.
Le temps que met l'onde pour passer du point C au point A est considéré comme
un retard instrumental car il ne dépend pas de l'orientation de l'antenne. La
distance 1 se calcule à partir du type de l'antenne VLBI et de la direction de
pointage. Dans le cas des stations de Westford et de Wettzell, les antennes sont de
type altazimuthal c'est à dire que l'axe BD est orienté suivant la verticale du lieu.
Pour l'antenne de Wettzell la distance H est nulle donc les points P, A et B
coïncident et le retard dû à la géométrie de l'antenne est nul. Pour Westford, la
distance H vaut 0,318 m et la distance 1 se calcule par:
1 = H cos (E)
où E est l’angle de hauteur de la source.
Le retard total pour la base dû à la géométrie des antennes s'écrit:
ATga = (h - h)/c
et il doit être ajouté au retard géométrique calculé précédemment.
Ainsi on a modélisé le retard par une somme de six composantes:
T = Tgeom + ^gr + ^ion + ^trop + ^hor + ^ga
cette modélisation a été comparée au logiciel américain MODEST et utilisée pour
traiter des observations du programme IRIS Intensif.
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1-6. Comparaison du modèle des chaînes d'analyse GLORIA et MODEST
Cette comparaison a été effectuée à partir de quelques jours d'observations
du programme IRIS Intensif et après avoir effectué les changements de format
nécessaires à la lecture par les chaînes d'analyse GLORIA et MODEST (version
186).
Avant la comparaison nous avons vérifié l'équivalence conceptuelle des
deux modèles. En effet le modèle de MODEST est plus complet que la version
actuelle de GLORIA car il possède par exemple une modélisation pour la marée
polaire et le choix entre trois fonctions de rabattement différentes pour la
troposphère. Pour que la comparaison soit possible nous avons pris en compte
dans MODEST uniquement les composantes du retard modélisées dans notre
chaîne d'analyse VLBI. Pour GLORIA les termes de l'équation des équinoxes
présents dans la modélisation utilisant le point origine ont été supprimés car ils
sont négligés dans MODEST. Le Tableau 1-3 donne les différentes modélisations
disponibles pour chacune des deux chaînes d’analyse. Le logiciel CALC and
SOLVE ne figure pas dans ce tableau, ni dans les comparaisons car on ne dispose
ni du logiciel, ni des détails de sa modélisation.
La comparaison, réalisée grâce à l'aide de P. Chariot, s'est faite à plusieurs
niveaux: on a comparé tout d'abord le retard total puis les différentes
composantes du retard et enfin divers éléments du calcul disponible dans le
fichier de sortie de MODEST. Cette comparaison nous a permis de corriger
quelques erreurs dans notre modélisation, de vérifier le choix des fonctions de
rabattement de la troposphère et d'évaluer la précision du modèle. En effet à
l'aide de la comparaison nous avons constaté que la précision du modèle
simplifié de mouvement de la Lune, utilisé dans la version initiale de GLORLA,
n'était pas suffisante pour obtenir une précision de 10 picosecondes sur le retard,
nous avons donc remplacé ce modèle par l'éphéméride ELP2000-85 du Bureau
des Longitudes. Les résultats de cette comparaison pour trois dates différentes
sont donnés dans le Tableau 1-4.
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Tableau 1-3. Les modèles des chaînes d'analyse GLORIA et MODEST
Modèle MODEST GLORIA
Relativité MODEST 1991 IERS Standard 1992
Orientation de la Terre Modélisation classique Modélisation classique
point origine
Stations
Dérive des continents AMI -2
AM0-2
NNR - Nuvel 1
AMI -2
AM0-2
NNR Nuvel 1
Marée terrestre modèle multipolaire
(Williams 1970)
IERS Standard 1992
Marée océanique Scherneck 1991
IERS Standard 1989
Pagiatakis 1990
Scherneck 1991
pour 4 stations seulement
Marée polaire oui -
Charge atmosphérique oui -
Troposphère
fonction de
rabattement
Chao
CFA 2.2
Lanyi
Chao
CFA 2.2
Chao + CFA 2.2
Ephémérides DE 200 BDL 2000.0
Géométrie de l'antenne oui oui
La diversité dans la géométrie des observations permet de mettre en
évidence des erreurs éventuelles de modélisation dues à la sensibilité du modèle
aux positions des radiosources, c'est pourquoi nous avons sélectionné trois
sessions comportant des observations de sources équatoriales différentes. De plus
nous avons choisi des années différentes pour tester l’ensemble des
développement en fonction du temps introduit dans la modélisation. Les
résultats de la comparaison montrent que la différence entre les modélisations de
GLORIA et de MODEST est de l'ordre de 6 ps sur le retard, sauf pour deux valeurs
où la différence reste tout de même inférieure à 10 ps. On notera aussi que le
choix d'utiliser, dans la modélisation de la troposphère, la fonction de
rabattement de Chao pour la composante humide couplée avec la fonction CFA
2.2 pour la composante sèche n'introduit pas de différences supérieures à 6 ps sur
le retard troposphérique lorsque l'on compare nos résultats avec ceux obtenus à
l'aide de la modélisation complexe de Lanyi. Les comparaisons sur les
coordonnées des stations montrent des différences inférieures au millimètre,
mais nous avons négligé dans ces comparaisons les effets de marée du second
ordre (de quelques millimètres à 1 centimètre) comme la marée polaire dont la
modélisation est connue mais négligée dans l’analyse des observations VLBI.
Pour les effets dus à la surcharge atmosphérique, la modélisation est en cours de
discussion et d'élaboration. L'influence de ces effets, sur la position des stations,
est de l'ordre de quelques millimètres, c'est pourquoi on les a négligés à ce stade
des analyses.
Tableau 1-4. Quelques résultats de la comparaison entre le modèle de MODEST
et le modèle de GLORIA, sur des observations réelles.
Date d’obs. 20 mai 1990 Commentaires
Sources 0212+735 0552+398 0528+134 1803+784
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard x
(ps)
2,23 -1,09 -1,99 4,35
Pour cette date
seulement 4
observations
(1 par source)
sont disponibles
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard
troposphérique
(ps)
1,14 1,02 1,51 1,69
Fonction de
rabattement
MODEST: CFA2.2
GLORIA:
Chao+CFA2.2
Différence sur la
dérivée partielle
par rapport à UT1
(10'7s)
0,48 0,28 -0,46 0,28
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Tableau 1-4. (cont.) Quelques résultats de la comparaison entre le modèle de
MODEST et le modèle de GLORIA, sur des observations réelles.
Date d'obs. 9 janvier 1988 Commentaires
Sources 0106+013 0212+735 0229+131 1803+784
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard x
(ps)
-8,18 5,73 -4,33 5,19
Pour chaque
source on donne
la différence ma
ximum entre les
2 observations
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard
troposphérique
(ps)
2,18 -5,73 -5,33 1,34
Fonction de
rabattement
MODEST: CFA2.2
GLORIA:
Chao+CFA2.2
Date d'obs. 9 janvier 1988 Commentaires
Sources 0106+013 0212+735 0229+131 1803+784
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard
troposphérique
(ps)
3,00 -1,84 -5,26 2,34
Fonction de
rabattement
MODEST: Lanyi
GLORIA:
Chao+CFA2.2
Différence sur la
dérivée partielle
par rapport à UT1
(lO^s)
0,02 0,02 -0,08 -0,02
Stations Westford Wettzell
Différence
MODEST-GLORIA
pour les marées
terrestres
(mm)
X = -0,06
Y = -0,07
Z = -0,31
r = -0,33
X= 0,28
Y = -0,39
Z = -0,11
r = -0,51
X, Y, Z coordon
nées des stations,
r module du vec
teur centre de la
Terre-station.
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Tableau 1-4. (cont.) Quelques résultats de la comparaison entre le modèle de
MODEST et le modèle de GLORIA, sur des observations réelles.
Date d'obs. 6 mai 1985 Commentaires
Sources 0212+735 0552+398 0851+202 1803+784
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard x
(ps)
-9,27
ôi!s!
iii
-4,03 5,90
Pour chaque
source on donne
la différence ma
ximum entre les
2 observations
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard
troposphérique
(ps)
2,09 -0,57 -5,03 0,94
Fonction de
rabattement
MODEST: CFA2.2
GLORIA:
Chao+CFA2.2
Date d'obs. 6 mai 1985 Commentaires
Sources 0212+735 0552+398 0851+202 1803+784
Différence
MODEST-GLORIA
sur le retard
troposphérique
(ps)
2,10 -1,28 -4,95 1,94
Fonction de
rabattement
MODEST: Lanyi
GLORIA:
Chao+CFA2.2
Différence sur la
dérivée partielle
par rapport à UTl
(10'7s)
-0,36 0,47 0,14 -0,47
Les comparaisons ont montré que la modélisation implantée actuellement
dans GLORIA est précise à 10 ps pour le retard. Une comparaison plus complète, à
partir du jeu standard d'observations simulées qui ont servi à la comparaison des
deux logiciels américains "MODEST" et "Cale and Solve", est prévue mais elle n'a
pu être menée à bien jusqu'à ce jour à cause d'un problème au niveau de l'usage
des éphémérides dans la dernière version de MODEST que nous possédons.
Le logiciel a été développé de façon rigoureuse dans la modélisation se
rapportant au point origine. Cependant, dans l'analyse de données présentée dans le
Chapitre II, on a dégradé volontairement la modélisation en ce qui concerne
l'équation des équinoxes pour permettre la comparaison des résultats avec ceux des
autres centres d'analyse.
7 4
CHAPITRE II
TRAITEMENT DES OBSERVATIONS
II-l. Description des observations
Dans le cadre du projet MERIT (Monitor Earth Rotation and Intercompare
Techniques of observation and analysis, Wilkins 1980) une campagne
d'observation intensive a été planifiée en 1984-1985, dans le but de déterminer
UT1 journellement, car le temps universel est le paramètre d'orientation de la
Terre qui a le plus de variabilité à haute fréquence. Pendant cette campagne
intensive un programme VLBI réduit d'observation journalière a été mis en
œuvre, car les sessions d'observations de 24 heures, multi-stations du. projet IRIS
(International Radio Interferometric Surveying) ne pouvaient pas avoir lieu tous
les jours pour des raisons de coût.
1.1 Le programme d’observations
En principe, en observant une source équatoriale à partir d'une ligne de base
orientée parallèlement à l'équateur, si les coordonnées des stations, les
coordonnées de la radio source, le mouvement du pôle dans la Terre et dans
l'espace, ainsi que les paramètres d'horloges sont bien connus, on peut estimer le
temps universel à partir d'une seule mesure de retard. L'ensemble de ces
paramètres, sauf les erreurs d'horloges, sont déterminés, avec une précision
suffisante tous les cinq jours, à partir des sessions VLBI de 24 heures. Ainsi pour
déterminer UT1 avec une grande précision, seule une brève session
d'observation, qui permet de séparer les erreurs d'horloge du temps universel,
est nécessaire. La minimisation des effets dus à l'atmosphère terrestre est obtenue
si l'on observe un ensemble de sources qui couvre un large éventail en
déclinaison.
Durant la campagne MERIT, un programme journalier d'une heure
d'observation (IRIS Intensif), utilisant une seule ligne de base, a été élaboré et la
comparaison des résultats obtenus à partir de ce programme avec ceux des
sessions IRIS de 24 heures a établi que la précision des mesures de UT1 par le
programme intensif était proche de 0,1 ms. (Robertson et al. 1985b). Ayant
démontré sa capacité à déterminer précisément le temps universel, ce
programme VLBI est devenu un programme permanent.
La ligne de base choisie pour les observations journalières IRIS Intensif, est
celle formée par l'Observatoire de Westford dans le Massachussetts (Etats-Unis) et
par l'Observatoire de Wettzell en Bavière (Allemagne), car elle est pratiquement
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parrallèle à l'équateur (sa déclinaison est de 5°); sa longueur est d'environ
6 000 km. Le choix de la longueur est un compromis entre la sensibilité au temps
universel et les contraintes liées à la minimisation des effets atmosphériques. En
effet, une ligne de base plus courte aurait diminué la sensibilité à UT1 et une
ligne de base plus longue aurait empêché les observations de hauteur suffisante
pour minimiser les effets atmosphériques (Robertson et al 1985b). Le programme
d'observation choisi comporte quatre sources dont les déclinaisons sont
comprises entre 13° et 73°, chacune étant observée deux fois par session. Cette
redondance est nécessaire pour le cas où l'on perdrait une observation. Ce
programme de 45 minutes environ est exécuté journellement en temps sidéral
constant pendant une période d'environ 3 mois, sauf les jours où les
Observatoires de Westford et de Wettzell participent au programme IRIS normal
(tous les 5 jours jusqu'en 1991, puis tous les 7 jours).
Les observations permanentes commencent en avril 1985, chaque session
comprend quatre sources, deux sources équatoriales et deux sources polaires. Le
programme d'observation de ces sources change environ tous les trois mois,
mais les deux sources polaires (0212+735 et 1803+784) restent communes à tous
les programmes. L'ensemble des sources de ces six années d'observations avec
leurs caractéristiques sont données dans le Tableau II-l, extrait de Arias et al
(1991). On remarque que toutes ces sources sont primaires dans la réalisation 1991
du repère céleste de TIERS (IERS 1991), sauf trois (marquées d’un S) qui sont des
sources secondaires. Les deux sources polaires mentionnées précédemment sont
des sources secondaires, mais il est à noter que la source 0212+735 est devenue
une source primaire dans la dernière réalisation (IERS 1992) du repère céleste. Les
sources marquées d'une astérisque ont été cartographiées par P. Chariot (1989) et
celles soulignées sont les sources qui ne font pas partie du programme des trois
années (1988-1990) que nous avons choisies pour notre étude.
La stratégie d’observation a été élaborée pour que les observations soient
plus particulièrement sensibles au paramètre UT1 tout en minimisant
l'influence de phénomènes perturbateurs. Les deux sources équatoriales
(déclinaison comprise entre 0 et 45°) sont observées dans ce but et les deux
sources polaires, qui sont peu sensibles à UTl, sont observées pour minimiser les
effets dus à l'atmosphère terrestre.
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Tableau II-l. Caractéristiques des objets du repère céleste de TIERS.
OBJECT Tp
(i)
Redsh. Flux
(Jy)
SP mv
GSFC
soin
Nobs
JPL
soin
Nobs
IERS
Sa sd
(2) (3)
0106+013 Q 2.107 3.90 0.5 18.4 22828 296 0.12 0.17
0119+041 Q 0.637 0.90 0.2 19.5 9162 43 0.12 0.17
s * 0212+735 Q 2.367 2.30 -0.1 20.0 36956 464 0.22 0.17
* 0229+131 Q 2.065 2.00 -0.5 17.7 18488 52 0.12 0.17
0234+285 Q 1.207 1.24 - 18.5 25634 569 0.12 0.17
0528+134 A - - 0.5 20.0 32043 181 0.12 0.17
* 0552+398 Q 2.365 3.40 - 18 . 0 60861 871 0.12 0.17
0851+202 L 0.306 3.38 -0.4 15.4 44466 646 0.12 0.17
0923+392 Q 0.698 4.20 1.0 17.9 56066 634 0.12 0.17
1055+018 Q 0.888 2.87 0.0 18.3 3788 444 0.12 0.17
1226+023 Q 0.158 41.44 0.0 12.8 25639 335 0.11 0.05
1404+286 Q 0.077 1.70 0.9 15.4 30161 32 0.13 0.20
s * 1803+784 L - 2.60 0.3 16.4 48710 39 0.64 0.03
2121+053 Q 1.878 2.47 1.1 17.5 16265 55 0.12 0.20
s * 2134+004 Q 1.936 6.50 0.8 16.8 16417 145 0.14 0.25
2200+420 L 0.070 4.20 -0.5 14.7 20954 256 0.12 0.17
2234+282 Q 0.795 0.91 - 19.0 16967 200 0.12 0.17
* 2251+158 Q 0.859 10.50 1.3 16.1 29751 287 0.12 0.17
(1) Type de l'objet: Q :Quasar; G: Galaxy; L: BL Lac; B: Blue object; A: Autres.
(2) Unité: 0,0001s
(3) Unité: 0,001"
Pour nos trois années d'observation, il n'existe que 8 programmes
d'observation différents, en effet Tannée 1988 comporte 4 programmes, mais ce
sont les mêmes pour les trimestres correspondants de Tannée 1989. Par contre
Tannée 1990 comporte 4 programmes d’observations qui sont différents de ceux
des deux autres années (Tableau II-2).
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Tableau II-2. Les sources du programme d'observation sur la ligne de base
Wettzell - Westford
1988,1989 1990 Situation
Premier trimestre IA IB
1803+784 1803+784 polaire
0212+735 0212+735 polaire
0229+131 0234+285 tropicale
0106+013 0119+041 équatoriale
Deuxième trimestre 2A 2B
1803+784 1803+784 polaire
0212+735 0212+735 polaire
0552+398 0552+398 tropicale
0851+202 0528+134 équatoriale
Troisième trimestre 3A 3B
1803+784 1803+784 polaire
0212+735 0212+735 polaire
1404+286 0923+392 tropicale
1055+018 1404+286 équatoriale
Quatrième trimestre 4A 4B
1803+784 1803+784 polaire
0212+735 0212+735 polaire
2200+420 2234+282 tropicale
2121+053 2121+053 équatoriale
Dans ce tableau les sources sont désignées par leur nom UAI et rangées par
ordre de déclinaison décroissante. On fait, de plus, une distinction entre les
sources équatoriales. On remarque sur la Figure II. 1, ainsi que dans le Tableau ü-2
qu'une même source peut être considérée comme équatoriale dans un
programme et tropicale dans un autre. Ainsi le rôle de chacune des sources est
différent suivant le programme d'observation dans lequel elle est impliquée. De
plus on notera que les programmes d'observation du troisième trimestre (3A et
3B) ont une géométrie totalement différente des autres trimestres.
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90°
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Figure II. 1. Distribution sur le ciel des radio sources du programme IRIS Intensif.
Les sources grisées ne font pas partie des observations de 1988-1990. La
source équatoriale et la source tropicale d'un même programme d'observa
tion sont reliées entre elles. Les deux sources polaires appartiennent à tous
les programmes d'observation. La ligne de base est représentée en pointillé.
Etant donné le petit nombre d'observations par session (au maximum 8)
on ne pourra estimer que peu d'inconnues par session, ce qui rend le choix des
paramètres à estimer, autres que UT1, très important. De ce fait les valeurs a
priori des paramètres des systèmes de référence qui ne sont pas estimés, doivent
être le plus exactes possible pour éviter que des erreurs ne viennent entacher les
résultats de l'estimation.
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1.2 Evaluation de la sensibilité des observations aux systèmes de référence
En collaboration avec Jan Hefty de l'Observatoire de Bratislava nous avons
effectué une étude de propagation des erreurs de système de référence dans la
détermination du temps universel, à partir des observations VLBI sur la ligne de
base Wettzell-Westford (Hefty et Gontier 1993). L'effet d'une erreur constante sur
les paramètres des systèmes de référence se traduit par des discontinuités en
temps universel lors des changements de programme d’observation. Nous avons
considéré un biais constant de 0,5 mas sur chacun des paramètres imposés. Cette
valeur est l'erreur maximum déduite des tests de cohérence entre la série des
paramètres d'orientation de la Terre et les systèmes de référence terrestre et
céleste de l'IERS (IERS 1992).
Une erreur de 0,5 mas sur les valeurs a priori des coordonnées du pôle
terrestre (xp, yp) induit des discontinuités entre trimestres successifs sur UT1 de
l'ordre de 0,01 ms. Pour les paramètres d'orientation de la base (longitude,
latitude et longueur) seule une erreur sur la latitude influence de manière
significative (0,015 ms) la détermination du temps universel. L'influence
maximum, sur les variations de UT1, d'un biais de 0,5 mas sur les coordonnées
du pôle céleste (dy sine, de) est supérieure à 0,05 ms. Pour les sources, on a évalué
la sensibilité de UT1 à un biais sur les coordonnées des sources polaires (ap, ôp) de
l'ordre de 0,03 ms alors qu'elle est seulement de 0,01 ms pour les coordonnées des
sources équatoriales.
Cette évaluation théorique de la sensibilité du programme d'observation
IRIS Intensif aux erreurs sur les valeurs a priori des différents paramètres des
systèmes de référence montre que l'on peut s'attendre à obtenir des
discontinuités sur le temps universel entre trimestres successifs qui
proviendraient en partie d'erreurs systématiques dans les coordonnées de source
où les coordonnées du pôle céleste.
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II-2. Les propriétés de l’estimation linéaire en norme Li
Soit la variable y fonction d'un certain nombre de variables indépendantes ti, t2,
tk- On dispose de n ensembles de valeurs Y = (yi), T = (tii,tki) pour i = 1,
n. Par ailleurs on sait que la relation entre ces variables est du type:
Y = f (ti, t2,tk, xi, X2,Xk) = f (T, X)
où X = (xi, X2, Xk) sont les k paramètres de la fonction f que l'on veut
déterminer à partir des n ensembles de mesures des variables Y et T.
On suppose de plus que f est linéaire par rapport aux coefficients inconnus
X = (xi,Xk).
Les critères LP/ p e [l,+o°] sont des méthodes d'estimation très générales
qui ont pour objectif de déterminer les paramètres inconnues X d'un modèle
linéaire ou non tel que:
E(Y/T) = f(T,X)
où E(.) désigne l'espérance mathématique.
2.1 Définitions
Le critère Lp consiste à minimiser la fonction:
où I I. I I p désigne la norme Lp dans l'espace Rn (Bougeard 1990).
Pour p = 2 on a le critère des moindres carrés qui consiste à trouver le vecteur X
qui minimise la somme quadratique des écarts à la solution:
I ly-TXI lp (n.i)
m:
X 01.2)
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Dans le cas p = 1, on obtient le critère dit des moindres valeurs absolues (ou
norme Li) qui minimise la somme des écarts à la solution en valeur absolue:
Si on suppose que la fonction f est linéaire par rapport aux inconnues X =
(xi,Xk), elle peut s'écrire sous forme matricielle:
Y = f(T, X) = T X
où Y est le vecteur des observations,
T la matrice des équations d’observations,
X le vecteur des paramètres à estimer.
22 La robustesse des critères Li et L2
Le cas le plus classique est le critère d'ajustement en norme L2 dont la
justification théorique repose sur le théorème de Gauss-Markov. En dépit de cette
propriété d’optimalité, l'estimateur des moindres carrés est peu robuste. La
présence d'une seule observation atypique peut fortement influencer
l'estimation, soit parce que l'observation est erronée, soit parce que le modèle est
mal spécifié (Bougeard 1992).
L’analyse en norme Li a l’avantage d'être moins sensible aux observations
atypiques isolées. En effet si l'on a un nuage de points et un point isolé, la
solution en norme L2 essaiera de passer par ce point alors que la solution en
norme Li n'en tiendra pratiquement aucun compte. L'influence comparée de
l’estimation en norme Li et en norme L2, en présence d’un point atypique est
illustrée par la Figure II.2a pour une observation erronée (Ronchetti 1987) et la
Figure II.2b pour un modèle mal spécifié.
m;
X (II.3)
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Figure II.2a. Effet du point atypique P affecté d'une erreur en ordonnée dans un
ajustement en norme Li et L2.
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Un autre exemple de la différence de robustesse des deux méthodes
d'estimation est fourni par une série de 40 mesures de différence entre une série
Laser Satellite et une série VLBI de la coordonnée x du pôle, à intervalle de 0,05
an. On veut estimer un modèle comportant une constante, un terme annuel et
un terme semi-annuel. On a cinq inconnues et le degré de liberté du système est
35. La Figure II.2b montre la réponse de l'estimation en norme L] et en norme L2.
Les points isolés ont contribué à l'évaluation en norme L2 des termes annuel et
semi-annuel. Le modèle choisi n'est pas adéquat mais la norme L2 essaie tout de
même de se conformer à celui-ci.
1 1982 1982.5 1983 1983.5 1984
Figure II.2b. Estimation en norme L] et en norme L2 d'un modèle pour les
différences entre une série de Laser satellite et une de VLBI pour x du pôle.
Le modèle est constitué d'une constante, d'un terme annuel et d'un terme
semi-annuel. Unité: 0,001".
(Il est à noter que la qualité des mesures VLBI s'est considérablement
accrue depuis 1982).
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Lorsque les observations sont peu nombreuses, la méthode robuste
d’estimation en norme Li est plus adaptée que l'ajustement par moindres carrés.
Donc pour analyser les observations du programme IRIS Intensif on a utilisé
l'algorithme d'ajustement en norme L] développé et implanté par J. Souchay à
partir d'une version améliorée de la "méthode du SIMPLEXE" qui est un
algorithme adapté au problème de programmation linéaire lié à la recherche des
moindres valeurs absolues (Barrodale et Roberts 1973). Pour cet algorithme le
nombre de permutation qui est l’opération de base, augmente très rapidement en
fonction du nombre d’observations, ce qui limite à une centaine le nombre
d'observations que l’on peut traiter. La méthode d'estimation en norme Li
possède aussi la particularité d'annuler, à chaque résolution, autant de résidus
qu'il a d'inconnues. Ainsi, dans notre cas, sur 8 résidus au maximum, on aura 3
résidus nuis à chaque session.
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II-3. Le pré-traitement des observations
3.1 Premier tri d’après le contenu des fichiers d'observation
Dans le fichier des observations on trouve, pour chaque mesure, deux
facteurs de qualité qui sont donnés par le corrélateur. Ces facteurs de qualité sont
nuis lorsque la mesure est considérée comme correcte par le corrélateur. Le
premier facteur de qualité concerne la mesure du retard et la vitesse du retard de
phase, le deuxième la correction ionosphérique. Dans une phase initiale toutes
les observations ont été prises en compte, même celles qui avaient leur deux
facteurs de qualité non nuis (c'est-à-dire celles considérées comme mauvaises par
le corrélateur). Lors de la première estimation on s'est aperçu que pour certaines
sessions les résultats de l'estimation étaient aberrants (Figure II.3).
Figure II.3. La pertinence du facteur de qualité délivrée par le corrélateur.
(a) écart de UT1 à Va priori: IERS (90 C 04) pour la première estimation
(b) écart de UT1 à la référence après avoir éliminé quelques observa
tions ayant les deux facteurs de qualité non nuis pour quelques
sessions.
Nous avons donc, pour ces sessions, retiré des fichiers d'observations
initiaux les observations ayant leurs deux facteurs de qualité non nuis. On a
remarqué, de plus, que l'une des sessions avait des facteurs de qualité corrects
pour toutes les observations, mais que les données météorologiques étaient
mauvaises, ce qui entraîne la détérioration du modèle troposphérique et une
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estimation aberrante des paramètres. Cette session a aussi été enlevée du fichier
d'observations, elle doit être traitée séparément. Deux sessions et 99 observations
ont ainsi été éliminées par ces deux procédés. On notera que les observations
possédant leurs deux facteurs de qualité non nuis ont pas toutes été éliminées par
ce traitement et que celles possédant un seul facteur de qualité incorrect ont été
conservées à ce niveau.
3.2 Protocole statistique pour le pré-traitement des observations
Pour la détection et la dépondération des observations atypiques dans les
747 sessions restantes nous avons mis au point un procédé en deux étapes. A
chaque étape on travaille session par session, c’est-à-dire que le -système à
résoudre ne comporte que quatre à huit équations d'observation.
La première étape consiste à résoudre par moindres carrés (norme L2) le
système d'équations d'observation non pondérées pour trois paramètres: le
temps universel, la différence d'état des horloges et leur différence de marche, et
à étudier les résultats obtenus pour chacune des sessions. Dans les sessions où
l'incertitude sur le paramètre temps universel est supérieure à un certain seuil,
on pondère l'observation de la session qui possède le plus grand résidu après
ajustement. La constante de seuil a a été déterminée à l'aide d'un histogramme
des incertitudes pour les trois années d'observations 1988-1990 (Figure n.4).
0 0,5 1 1,5 2 ms
Figure II.4. Histogramme représentant le nombre de session en fonction de
l'incertitude, en ms, sur UT1, avant toute dépondération.
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Cet histogramme montre qu’une grande majorité des incertitudes sur le
paramètre UT1 est inférieure à a = 0,15 ms, valeur choisie pour la constante de
seuil car elle représente moins de 0,1% d'observations dépondérées (Tableau II-3).
Tableau II-3. Nombre d'observations dépondérées par an pour
la première étape du protocole statistique.
Année Nombre total Nombre d'observations Nombre
d’observations dépondérées de sessions
1988 1973 3 (0,15%)
1989 1762 1 (0,06%)
1990 1985 2 (0,10%)
255
232
260
Total 5720 6 (0,10%) 747
La deuxième étape consiste à faire deux résolutions, l'une en norme L2 et
l'autre en norme L] pour les équations d’observation pondérées à l'étape
précédente. On tire profit de la moindre sensibilité de l’estimation en norme Li
aux observations atypiques en comparant les solutions obtenues, d'une part en
norme Li et d'autre part en norme L2 pour chaque session.
Si en comparant la solution en norme Li avec la solution en norme L2, on
remarque que la solution en norme Li ne se trouve pas dans la barre d’erreur de
la solution en norme L2 on peut considérer que l’on a détecté une observation
atypique. On dépondère alors l'observation qui possède le plus grand résidu en
norme Li pour diminuer l'influence du point atypique sur la solution en norme
l2.
Cette deuxième étape est répétée deux fois au cas où il y aurait un
deuxième point isolé. Les deux Figures II.5 illustrent cette seconde étape du pré
traitement des données, ce sont les résultats obtenus pour le temps universel à
l'aide de cette méthode.
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Figure II.5. Exemple pour le premier trimestre de 1988. La figure du haut repré
sente les résultats avant la deuxième étape du pré-traitement, celle du
bas le résultat après la dépondération due à la comparaison norme L],
norme L2. UT1 est la valeur estimée de l'écart à la valeur a priori.
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Le coefficient de dépondération utilisé pour ces deux étapes est de 0,1. On
remarque qu'une observation peut être pondérée deux fois par ce traitement, ce
qui revient à lui attribuer un poids très faible et donc à pratiquement l'éliminer.
Cette détection des points atypiques, à l’aide de la comparaison des résultats en
norme Li et en norme L2, n’est efficace que si l'incertitude en norme L2 n'est pas
très importante, car sinon la valeur estimée du temps universel en norme Li se
trouve toujours dans la barre d'erreur de la norme L2. C'est pourquoi on a
entamé le pré-traitement des données avec le test sur les incertitudes en norme
L2 (première étape du protocole statistique).
Les résultats du pré-traitement pour les trois ans d’observations du
programme IRIS Intensif, par ce protocole statistique, sont donnés dans le
Tableau II-4.
Tableau II-4. Nombre d’observations dépondérées par trimestre pour les années
1988-1990, à partir de l'étape 2 du protocole statistique.
Trimestre Nbre total
d'observations
Nbre d'observations
pondérées
Pourcentage Nombre
de sessions
01/88 - 03/88 520 21 4,04 66
04/88 - 06/88 519 16 3,08 67
07/88 - 09/88 484 22 4,55 64
10/88-12/88 450 11 2,44 58
01/89 - 03/89 467 39 8,35 63
04/89 - 06/89 508 9 1,77 66
07/89 - 09/89 424 11 2,59 57
10/89-12/89 363 16 4,41 46
01/90 - 04/90 631 42 6,66 85
05/90 - 06/90 346 18 5,20 45
07/90 - 09/90 539 21 3,90 69
10/90-12/90 469 22 4,69 61
Total 5720 248 4,34 747
On remarque que moins de 5% des observations sont dépondérées par ce
procédé. La deuxième étape ne peut pas, dans notre cas (petit nombre
d'observations et trois paramètres estimés), être répétée plus d'une fois car sinon
on diminuerait le nombre de degrés de liberté du système qui est déjà faible. Pour
chacune de ces deux étapes on a résolu le système d'équation en estimant le
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temps universel et deux paramètres d'horloges (la différence d'état et la
différence de marche, voir page 66).
On peut imaginer d'autres variantes de ce type de procédé, comme le
resserrement de la comparaison des solutions en norme L] et L2 à ± k a (L2), k<l,
ou la surpondération d'une observation unique de l'une des sources (chaque
source est en principe observée deux fois) lorsque l'observation associée est
absente ou s'est trouvée dépondérée.
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II-4. Les paramètres auxiliaires dans la résolution
4.1. Paramètres locaux: correction au retard troposphérique
Jusqu'à présent nous avons résolu nos systèmes d’équations pour trois
paramètres par session: UT1, la différence d'état des horloges et la différence de
marche des horloges, mais le retard zénithal pour la composante humide est
aussi un paramètre dont le modèle est mal connu et qui est suceptible d’être
estimé. La résolution du système d'équation pour cinq paramètres, soit les trois
précédents et un paramètre de retard zénithal à chacune des deux stations pour la
composante humide, ne peut être tentée que pour les sessions comportant 7 à 8
équations. Les résultats obtenus montrent de très fortes corrélations entre les
retards zénithaux et UT1, ainsi que l'état des horloges (Figure II.6).
I . . . i * —;— . 1 * * i * * 1 * J
1990 1990.05 1990.1 1990.15 1990 2 1990.25
Figure II.6. Coefficients de corrélation entre le temps universel (UT1), l'état des
horloges (FI), la différence de marche des horloges (D), le retard
zénithal troposphérique à Wettzell (Ze) et à Westford (Zw) pour le
premier trimestre 1990.
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Le coefficient de corrélation est de l’ordre de -0,9 entre le temps universel
et le retard zénithal à la station de Westford, il atteint même -0,97 pour certaines
sessions. Pour le paramètres de retard zénithal de la station de Wettzell, le
coefficient de corrélation avec UT1 est plus faible, de l’ordre de 0,7, atteignant au
maximum 0,90. Pour l'état des horloges la corrélation avec le retard zénithal à la
station de Wettzell est moins forte, elle est de 0,5 en moyenne et ne dépasse pas
0,67. Pour Westford la corrélation entre le retard zénithal et l'état des horloges est
de -0,9 en moyenne et elle atteint, pour une session, -0,97. Seule la différence de
marche est faiblement corrélée avec les autres paramètres estimés .
Ainsi à cause des corrélations, l'estimation des deux paramètres tropos-
phériques n'améliore pas l'exactitude du temps universel et de plus lorsqu'on
estime cinq paramètres, le nombre de degrés de liberté du système est très faible.
Le système est même impossible à résoudre pour les sessions qui ne possèdent
que quatre observations. On ne peut donc estimer que trois paramètres par
session (paramètres locaux).
4.2. Paramètres semi globaux et globaux: coordonnées de radiosources
Pour ne pas trop diminuer le nombre de degrés de liberté du système on
peut estimer des paramètres semi-globaux (par trimestre) et même globaux (pour
les trois années). Seules les deux sources polaires font partie de tous les
programmes des trois années d’observation et leurs coordonnées peuvent ainsi
être considérées comme des paramètres globaux. Les coordonnées des sources
équatoriales sont des paramètres semi-globaux car elles ne sont observées que
pendant un trimestre. Mais on ne peut estimer qu'une seule coordonnée de
source par trimestre sinon le système céleste n'est plus fixé, ce qui dégrade la
solution en UT1. Pour chacun des trimestres, il faudra choisir quelle source non
polaire on veut estimer. De plus, comme on ne peut estimer qu’un paramètre,
on choisira l'ascension droite car le temps universel est plus sensible à la
variation de cette coordonnée pour les sources équatoriales.
On a mis en place une résolution de système creux par la méthode de
Givens (1954) pour traiter les trois années d’observations en estimant des
paramètres locaux (UT1 et les deux paramètres d'horloge), des paramètres semi-
globaux (ascension droite d'une source équatoriale) et des paramètres globaux
(ascension droite et déclinaison des deux sources polaires). Les résultats d’une
résolution comportant des paramètres globaux et des paramètres locaux ne sont
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pas présentés ici par manque de temps pour faire les calculs. Une étude d'impact,
sur le temps universel, de ce type de stratégie est en cours (Hefty et Gontier, 1993).
4.3. Paramètre local: différence d’état des deux horloges
Les valeurs estimées de la différence d’état des horloges et leurs incerti
tudes formelles, pour une résolution à trois paramètres par session, sont donnés
sur la Figure II.7.
Différence d'état des horloges(^s)
Figure II.7. Estimation du paramètre d'état des horloges pour les trois années
d'observation (trois paramètres estimés par session d'observation).
On remarque pour ces trois années des discontinuités de l'ordre de 10 gs, et
même de 0,11 ms pour la plus importante, correspondant à des recalages inten
tionnels de l'une ou l’autre horloge ou à des modifications de l'équipement en
station. Le comportement irrégulier que l'on voit sur les trois ans d'observation
se retrouve à un niveau plus faible sur une période plus courte: sur
l'agrandissement correspondant à un mois (Figure II.8), on remarque aussi des
petits sauts de l'ordre de quelques microsecondes.
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Différence d'état des horicges(jjs)
1^88.44 1988.46 1988.48 1988.5 i968.52 1958.54
Figure II.8. Estimation de la différence d'état des horloges sur un mois.
Différence d'état des horloges: incertitudes formelles (|js)
Figure II.9. Histogramme des incertitudes formelles de la différence d'état des
horloges pour les trois années d'observation
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L'histogramme des incertitudes formelles obtenues par la résolution en
norme L2 (Figure II.9) montre un pic vers 20 ps, ce qui indique que les irrégu
larités que l'on voit sur les graphiques sont fortement significatives. Par ailleurs,
la précision requise de 100 ps (voir p. 10) est atteinte dans la plupart des cas.
La variabilité de ce paramètre est importante et son comportement
difficilement prévisible, on ne peut pas essayer de le modéliser de façon
empirique pour augmenter le degré de liberté du système et estimer seulement
les deux autres paramètres.
4.4. Paramètre local: différence de marche des horloges
Pour la différence de marche des horloges, par contre, le compor
tement sur les trois années d'observation est beaucoup moins irrégulier, surtout
à partir de 1989 (Figure 11.10). Certaines discontinuités correspondent aux dates de
sauts de l'état des horloges. On observe par exemple en juillet 1989 un
décrochement qui correspond à un saut de 0,09 ms pour la différence d'état des
horloges. On notera de plus que la stabilité du paramètre se retrouve, à une
échelle plus petite, sur l'agrandissement correspondant à la première moitié de
l'année 1991 (Figure II.11).
Différence ae marche ces norloçes(ps/a)
Figure II.10. Estimation de la différence de marche des horloges pour les trois
années d'observation.
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Figure II.11. Estimation de la différence de marche des horloges pour les sept
premiers mois de 1990.
La différence de marche pour cette période varie de façon assez régulière de -0,2 à
-0,44 fis/jour. L’histogramme des incertitudes formelles (Figure 11.12) montre que
celles-ci sont en moyenne de l'ordre de 2 ns/jour.
Figure 11.12. Histogramme des incertitudes formelles de la différence de marche
des horloges pour les trois années d'observation.
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On a essayé de modéliser le paramètre de différence de marche des
horloges, pour utiliser la stabilité de son comportement dans les années 1989 et
1990. On scinde l'ensemble de ces deux années en huit séquences d'observations
pour lesquelles la variation était continue. On modélise la différence de marche
des horloges séquence par séquence, en utilisant un lissage de Vondrak (1977), la
fréquence de coupure du lissage étant de 2 jours (e = 10ü), et en ne considérant que
les estimations dont l'incertitude formelle est inférieure à 0,2 ns/heure. Les
résultats du lissage des solutions en norme L] et en norme L2 sont donnés sur la
Figure 11.13 pour les séquences correspondant au deuxième trimestre de 1990.
Différence ce rncrcne des norloaes(ris/h) Ll(*), L2(.)
(N i ! .
15S0.3 1990.35 1990.4 1990.45 ’990.5 1990.55
Figure 11.13. Résultat du lissage en norme L] et en norme L2 pour modéliser la
différence de marche des horloges.
Ce modèle empirique est ensuite introduit dans le système d'équations. On
résoud alors le nouveau système avec seulement deux inconnues, en vue
d'évaluer l'amélioration apportée. La Figure 11.14 montre les différences, sur le
paramètre de temps universel, entre une résolution avec un modèle pour la
différence de marche des horloges et une résolution à trois paramètres.
Les changements sur UT1 et l'état des horloges apportés par l'utilisation du
modèle empirique pour la différence de marche des horloges, sont faibles en
norme L] comme en norme L2. De plus ces changements ne sont pas significatifs
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car ils sont compris dans l'enveloppe formée par l'incertitude formelle de la
solution. La modélisation de la différence de marche des horloges n'apportant
pas d'amélioration sensible sur l'estimation du temps universel on a abandonné
cette idée.
Figure 11.14. Différences sur UT1, en ms, entre les résolutions avec et sans un
modèle empirique de la différence de marche des horloges. En trait
continu on a la différence pour la norme L2, en pointillé celle pour
la norme L-j. L'incertitude formelle de la solution est donnée en trait
discontinu de part et d'autre de 0.
4.5. Corrélations pour une solution à deux paramètres auxiliaires
L'essai de modélisation de la différence de marche des horloges ayant
échoué, on a traité le système d'équations, en norme L] et en norme L2, en
résolvant pour trois paramètres. Le graphe des corrélations (Figure 11.15) nous
indique que le temps universel, dont la dérivée partielle est presque constante
sur une heure, se décorrèle mal avec la différence d'état des horloges dont la
dérivée partielle est constante.
102
[UT 1, Hor]
[UT 1, Hop]
[Hor, Hop]
N. Obs.
Figure 11.15. Coefficients de corrélation entre les trois paramètres: UT1, différence
d'état des horloges (Hor) et différence de marche des horloges (Hop)
pour les trois années d'observation. Le nombre d'observation par
session est donné en bas. Les pointillés verticaux délimitent les
intervalles d’observation par programme.
Le coefficient de corrélation entre le temps universel et l'état des horloges
varie de -0,95 (pour une session à 4 observations) à -0,06. En moyenne il vaut
-0,77, ce qui n'est pas négligeable. Par contre UT1 est peu corrélé avec la marche
des horloges. En effet le coefficient de corrélation varie de 0,68 à -0,58, pour les
trois ans. Les corrélations entre les deux paramètres d'horloges sont encore plus
faibles; elles valent 0,09 en moyenne et elles varient de 0,43 à -0,55. On remarque
que les corrélations changent lorsque l'on change de programme d'observation.
Par exemple les corrélations entre UT1 et la différence d’état des horloges varient
de -0,57 à -0,80 en moyenne entre le troisième et le quatrième trimestre 1990. Ces
changements créent une signature pseudo-annuelle dans les corrélations.
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Le nombre d'observations par session est, pour la majeure partie des
sessions, de 7 ou 8 mais il existe une vingtaine de sessions ne possédant que 5
observations. De plus il existe 7 sessions qui ne possèdent que 4 observations (une
par source), ce qui est très faible.
Le faible degré de corrélation de la différence de marche des horloges avec
les deux autres paramètres explique que son traitement spécial étudié au Chapitre
II-4.4 n'ait pas d'influence notable sur ces derniers.
Par ailleurs, à cause des variations dues aux changements de programme
d'observation (environ tous les trois mois) et des corrélations entre le temps
universel et la différence d'état des horloges, on s'attend à avoir des difficultés
pour avoir une estimation exacte du temps universel qui est le paramètre qui
nous intéresse plus particulièrement.
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II-5. Description des résultats de temps universel
Nous avons estimé UT1-UTC pour les 747 sessions conservées en 1988-
1990, en utilisant notre modélisation astronomique et physique ainsi que notre
protocole statistique, décrits dans ce mémoire. Nous obtenons deux séries
chronologiques, l'une estimée en norme Li, l'autre en norme L2.
Pour évaluer la qualité de ces séries, on les compare à d'autres. Les séries
considérées dans les comparaisons sont les suivantes:
• Mesures astronomiques:
- notre série en norme L2, notée OPA(L2);
- notre série en norme Li, notée OPA(L]);
- la série EOP(NGS) 91 R 02 (Note Technique No 8, 1991) obtenue par
le National Oceanic and Atmospheric Administration (NOAA), en
traitant les mêmes observations que nous, celle du programme IRIS
Intensif;
- la série EOP(GSFC) 91 R 01 (Note Technique No 8, 1991) obtenue par
le Goddard Space Flight Center (GSFC) à partir de toutes les sessions
de 24 heures de l'ensemble des programmes existants, soit les
sessions IRIS espacées de 5 jours plus les sessions réalisées par
d'autres programmes (de 50 à 100 selon les années);
- et enfin la série combinée de TIERS dans l'élaboration de laquelle
entrent les résultats de GSFC et de NOAA.
• Mesures atmosphériques:
- valeurs journalières de la durée du jour prédites à partir du moment
cinétique atmosphérique (obtenues par le U.S. National
Meteorological Center) que Ton compare aux valeurs journalières de
la durée du jour calculées à partir des différences finies d'ordre 1
entre deux valeurs adjacentes de la série OPA(L2).
5.1 Cohérence entre mesures astronomiques et atmosphériques
Pour étudier les différences à courtes périodes des séries de la durée du jour
et du moment cinétique atmosphérique, on applique la technique d'analyse de
cohérence. Dans une analyse en fréquence, la puissance spectrale d'une série
temporelle x(t) est proportionnelle au carré de la transformée de Fourier X(f) de
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fréquence f. De la même manière pour deux séries x(t) et y(t), on calcule le spectre
croisé en définissant une quantité analogue proportionnelle à X*(f)Y(f), où
l'astérisque représente le complexe conjugué de la transformé de Fourier (Rosen
et al. 1990). On normalise le spectre croisé ainsi défini, en le divisant par le
produit de la racine carrée de la puissance spectrale de chacune des deux séries.
On obtient la fonction de cohérence en moyennant le spectre croisé normalisé sur
une largeur de bande de N fois la fréquence fondamentale 2n/T. L'amplitude de
la fonction de cohérence varie de 0 à 1 et elle indique le degré de dépendance des
deux séries pour la fréquence f. La phase indique, pour la fréquence correspon
dante, que la série y(t) est en avance sur la série x(t). Sur la Figure 11.16 (Salstein
1992), on voit que la série du moment cinétique atmosphérique est cohérente, à
un niveau de confiance de 957c, avec notre série de la durée du jour pour toutes
les périodes supérieures à 12 jours. Dans cette région de cohérence il n'existe pas
de différence de phase significative entre les séries. Ce résultat est conforme à ce
que l'on sait par ailleurs, à partir de l'analyse des mesures de UT1 de TIERS.
COHERENCE [Ài.o.d. (Op),
Figure 11.16. Carré de la cohérence entre la série journalière de durée du jour
OPA(L2) et la durée prédite par le moment cinétique atmosphérique.
L'abscisse logarithmique en fréquence est donnée en jours. Le graphique
du bas donne la phase en radians (pour les ordonnées de gauche) en
fonction de la période (en jours). La différence de phase est donnée en
jours (ordonnées de droite) et les barres d’erreurs indiquent le niveau de
confiance 95%.
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5.2 Comparaisons entre séries astronomiques
Pour les séries astronomiques le Tableau II-5 indique le nombre de
mesures disponibles dans chacune des séries. L'histogramme des incertitudes
formelles de deux de ces séries est donnée par la Figure 11.17, pour les trois années
considérées.
Tableau II-5. Nombre de mesures par année pour les différentes séries
astronomiques considérées dans les comparaisons.
Date OPA(L2) OPA(Li) J\ O A A GSFC 1ERS
1988 255 255 255 124 366
1989 232 232 234 148 365
1990 260 260 261 185 363
L'histogramme des incertitudes formelles (Figure 11.17) pour la série du GSFC
montre une faible dispersion des incertitudes autour de la valeur moyenne
(0,013 ms), alors que pour la série OPA(L2) 30% environ des observations
possèdent une incertitude formelle supérieure à 0,040 ms.
%
Figure 11.17. Histogramme des incertitudes formelles sur UT1 pour la série du
GSFC et la série OPA(L2).
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Les écarts de la série du GSFC et de des deux séries OPA à la série de TIERS
prise comme référence sont donnés par la Figure 11.18.
Figure 11.18. Ecart des séries GSFC et OPA à la série IERS (origines arbitraires en
ordonnée).
De manière générale les variations des deux séries sont similaires, mais il
existe des points aberrants dans la série OPA. Dans la suite les comparaisons
seront faites en utilisant la série du GSFC comme référence, car elle est
totalement indépendante (observations des sessions de 24 heures) des deux séries
OPA et de la série NOAA.
La Figure 11.19 montre les écarts de nos deux séries de UT1 et celle du
NOAA à la série du GSFC.
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Figure 11.19. Ecart des séries OPA(L2), OPA(Li) et NOAA à la série GSFC pour les
trois années d'observation (origines arbitraires en ordonnée). Les
dates de changement de programme d'observation sont indiqués par
des lignes en pointillé.
On remarque dans les trois séries d’écarts une légère pente attribuable à la
différence de modélisation de la dérive séculaire des stations. On remarque aussi
des discontinuités presqu'à chaque changement de programme d'observation;
celles-ci sont étudiées au paragraphe 5.3.
En vue de calculer les corrélations à haute fréquence entre les quatre séries,
on forme des séries résiduelles en filtrant chaque série de sa composante à basse
fréquence par l'algorithme de Vondrak (1977). On calcule ensuite les corrélations
deux à deux entre ces séries résiduelles. Avec les fréquences de coupure utilisées,
les discontinuités associées aux changements trimestriels de programme
d'observation ne perturbent pas l'analyse. Comme la série du GSFC n'a pas de
date commune avec les trois autres on a retenu les couples de mesures distantes
de moins de 0,5 jours. Les mesures sont ramenées à la même date en utilisant le
même modèle: la série EOP(IERS) 90 C 04; on estime que l'erreur introduite par
ce procédé est inférieure à 0,01 ms. Les corrélations trouvées pour la série GSFC
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avec les trois autres sont sensiblement les mêmes. Elles sont données année par
année dans le Tableau II-6.
Tableau II-6. Corrélation de la série GSFC avec OPA(Li), pour différentes
fréquences de coupure. La colonne P donne la période pour laquelle le
filtrage passe-haut conserve 30% de l’amplitude initiale. Les corrélations
avec OPA(L2) et NOAA sont sensiblement les mêmes.
Filtrage Corrélations
e
Vondrak
P 1988 1989 1990
io-4 25 j 0,56 0,77 0,70
ÎO-3 16 J 0,40 0,58 0,48
10-2 h i 0,24 0,42 0,28
îo-1 7) 0,07 0,31 0,02
10-° 5j 0,07 0,10 0,00
On remarque que les corrélations entre GSFC et les autres séries
deviennent très faibles pour les périodes inférieures à 20 jours. Par contre les
corrélations deux à deux entre les séries OPA(Li), OPA(L2) et NOAA restent
supérieures à 0,90 pour tous les filtrages. On peut donc en conclure qu'il doit
rester des erreurs systématiques à haute fréquence dans les analyses de OPA et de
NOAA.
5.3 Discontinuités associées au programme d'observation
Pour obtenir une estimation des discontinuités entre trimestres successifs
dues au changement de programme d'observation, on procède de la façon
suivante. A partir des écarts des trois séries OPA(L2), OPA(Li), et NOAA à la série
GSFC faiblement lissée et interpolée aux dates de ces séries, on estime une pente
sur les trois ans d'observation. Cette pente attribuable à la différence de
modélisation de la dérive séculaire des stations est inférieure à 0,02 ms/an. On
estime alors un biais par trimestre que l’on corrige ensuite de la pente générale.
Les valeurs des discontinuités entre trimestres ainsi obtenues sont données dans
le Tableau II-7, et elles sont illustrées par la Figure 11.20.
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Par rapport aux valeurs des incertitudes formelles et aux résidus
quadratiques moyens donnés dans le Tableau II-7, les discontinuités obtenues
sont significatives.
On peut mesurer l'instabilité d'une série temporelle en utilisant la
variance introduite par Allan (1966). Pour une série de mesures xj, i=l,m de
durée x , obtenues à intervalle régulier T la variance d'Allan est définie par:
j-i /i=l
, n<m
(II.4)
La variance de paire est la variance G-(N = 2, T, t) et elle s'écrit (Azoubib 1974):
2 i m ,
° ^= (II.5)
Tableau II-7. Estimation des biais des séries OPAd^), OPA(Li) et NOAA
relativement à la série du GSFC pour chacun des trimestres. La
dernière ligne donne l’écart-type de paire des biais par trimestre et
l'écart-type des résidus individuels. Unité: 0,1 ms.
OPA(L2) OPA(Li) NOAA
Date
centrale
Biais
0,1ms
Résidu
quadr.
moyen
Biais
0,1ms
Résidu
quadr.
moyen
Biais
0,1ms
Résidu
quadr.
moyen
1988.13 -0,36±0,09 0,71 -0,26±0,10 0,79 0,18±0,10 O 00 O
1988.37 0,35±0,06 0, 53 0,64±0,08 0,66 0,36±0,07 0, 55
1988.62 -0,31±0,07 0, 56 -0,30±0,09 0,76 -0,42±0,11 0, 86
1988.88 0,06±0,10 0,75 0,04±0,11 0,87 -0,23±0,09 0, 69
1989.13 -0,78±0,09 0, 69 -0,62±0,10 0, 81 -0,43±0,09 0,72
1989.38 0,21±0,06 0,46 0,54±0,08 0, 62 0,37±0,08 0, 62
1989.62 0,02±0,11 0,85 -0,01±0,12 0, 88 -0,23±0,10 0,74
1989.88 0,17±0,10 0,71 0,09±0,13 0, 87 0,11±0,15 1,02
1990.16 -0,36±0,05 0,44 -0,38±0,06 0, 58 -0,19±0,07 0,68
1990.41 0,14±0,06 0,42 0,05±0,08 0,51 0,26±0,07 0,44
1990.62 0,39±0,08 0,62 0,41±0,09 0,76 0,20±0,08 0,63
1990.86 0,06±0,09 0,70 -0,14±0,13 0,94 -0,07±0,10 0,74
Ecarts-types 0,33 0, 63 0,36 0,77 0,28 0,72
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Figure 11.20. Estimation de l'écart par trimestre des séries OPA(Li), OPA(L2) et
NOAA relativement à la série du GSFC après avoir retiré une pente,
(origine arbitraire en ordonnée).
On remarque la même structure par trimestre pour les trois graphes. Pour
chacune des séries, les différences entre trimestres sont significatives puisque la
racine carrée de la variance de paire pour la série est supérieure à trois fois
l'incertitude formelle obtenue par l'estimation. Donc il existe bien des
discontinuités sur UT1 de 0,03 ms en moyenne entre trimestres, qui ne sont
supprimées ni par notre traitement, ni par celui de NOAA.
5.4 Les résidus d'observation par source
Après avoir mis en évidence les discontinuités entre les trimestres, il est
intéressant de regarder les résidus d'observation par source pour les différents
programmes d'observation décrits dans le chapitre II.1. La Figure 11.21 montre les
résidus par source en norme L] et en norme L2 pour l’année 1990 à titre
d'exemple. Pour la norme L] on s'aperçoit que les sources ayant le plus de résidus
nuis ne sont pas les mêmes pour chacun des trimestres.
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Figure 11.21. Résidus par source de l'estimation en norme L2 et en norme L] pour
l'année 1990 (origines arbitraires en ordonnées). Le nom UAI des sources
observées est indiqué. L'estimation en norme L] donne trois résidus nuis
par session.
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On remarque aussi que le troisième trimestre possède une structure
différente des trois autres. En effet, on note une pente dans les résidus en norme
L2 pour les sources 1803+784 et 0923+392 de ce trimestre et en norme L] la source
1404+286 ne possède pratiquement que des résidus positifs.
On voit d'après l'exemple de l'année 1990 que l’analyse fait apparaître des
anomalies pour certaines sources. On présente Figure 11.22 les histogrammes des
résidus d'observation ayant un poids unitaire pour chacune des sources. On a
deux histogrammes par source, pour l'estimation en norme L2 et en norme Li.
Pour l'histogramme en norme Li on notera que les résidus nuis (trois par
session) ne figurent pas sur le graphe. Les histogrammes des sources sont
regroupés par programme d'observation. Pour les souces 0229+131, 0234+285,
0119+041, on remarque que les maximums des histogrammes en norme L2 et en
norme Li ne coïncident pas, l'histogramme en norme L2 n'étant pas centré sur 0.
Pour la source 0528+134, les deux histogrammes ne coïncident pas, aucun des
deux n'étant centré à 0. De plus l'allure générale des deux histogrammes, pour la
même source, ne se ressemble pas toujours. Pour les deux sources polaires
l’histogramme en norme L2 semble légèrement dissymétrique. On peut aussi
observer que les histogrammes en norme L] des sources 0106+013, 0851+202 et
0923+392 n'ont pas la même allure de part et d'autre de zéro. La source 0851+202
possède le plus fort pourcentage de résidu nul sur l'ensemble de ses observations
(54%), calculé à partir de la différence entre le nombre de résidu en norme Li et
en norme L2. On remarque aussi que globalement sur un trimestre
l'histogramme des résidus en norme L2 est symétrique, mais que les
histogrammes par source correspondants sont légérements dissymétriques. A
partir de ± 0,04 ns, si les deux histogrammes sont presques identiques (ce qui est le
cas pour la source 0212+735, mais pas pour les sources 1803+784, 0129+131,
0106+013, 0284+285 et 0119+041) cela signifie que les observations qui ont un
résidu nul en norme L] et un petit résidu en norme L2 sont les mêmes, et donc
que les deux solutions de UT1, OPA(Li) et OPA(L2), sont proches l'une de l'autre.
On peut soupçonner une erreur dans les coordonnées de radio sources
d'induire dans le temps universel les sauts entre trimestres. Mais l'analyse d'une
série UT1 obtenue en ajustant, outre les trois inconnues par session, les
coordonnées des deux sources polaires sur les trois ans, ainsi qu'un paramètre 6,
(fonction des coordonnées des deux sources équatoriales) pour chacun des
trimestres montre que les discontinuités persistent (Hefty et Gontier/1993). Ainsi
ces discontinuités entre trimestres ne sont pas dues exclusivement à des erreurs
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de cohérence entre systèmes de référence, même si il est évident qu'il existe une
relation entre les changements de programme d'observation et les sauts de UT1.
Par contre, on notera que l'introduction des paramètres globaux (les coordonnées
de radio source) augmente la cohérence interne de la solution. De plus les
valeurs obtenues pour cinq des huit paramètres Ç sont significatives car elles sont
supérieures à trois fois leur incertitude formelle.
Ces résultats montrent qu'une étude statistique détaillée de la structure de
ces résidus est nécessaire pour proposer des améliorations au traitement, ou
même des modifications de la stratégie d'observation.
0212+735
1 1 5
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__)
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__) 1803 + 784
Figure 11.22. Histogramme des résidus en norme L] et en norme L2 pour chacune
des sources des différents programmes d’observation: sources polaires
présentes dans tous les programmes.
0229+131
1 1 6
Resious (ns) en normes L1( —) et L2(__)
Résidus (ns) en normes lI(-) et l2(__) 0106 + 013
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L] et en norme Im pour
chacune des sources des différents programmes d’observation: premier
trimestre, 198S et 1989.
0234+285
1 1 7
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(..,)
Résidus (ns) en no+nes L1( —) et i_2(_) 0119 + 041
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L] et en norme Lm pour
chacune des sources des différents programmes d’observation: premier
trimestre, 1990.
0552+398
1 1 8
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(.~)
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__) 0851+202
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L+ et en norme lm pour
chacune des sources des différents programmes d'observation: deuxième
trimestre, 1988 et 1989.
0552+398
1 1 9
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__)
Resiaus (ns) en normes L1(-) et L2(_„) 0528+134
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L] et en norme Lm pour
chacune des sources des différents programmes d'observation: deuxième
trimestre, 1990.
1 404+236
1 20
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(._)
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__) 1055+018
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme Li et en norme L2 pour
chacune des sources des différents programmes d'observation: troisième
trimestre, 1988 et 1989.
0923+392
1 2 1
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(__)
Résidus (ns) en normes L1(-) et L2(-_) 1404 + 286
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L] et en norme L2 pour
chacune des sources des différents programmes d'observation: troisième
trimestre, 1990.
2200-t-420
1 2 2
Resiaus (ns) en normes L1(-) et L2(__)
Résidus (ns) en ncrmes L1(~) et L2(__) 2121+053
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme Li et en norme I_2 pour
chacune des sources des différents programmes d observation: quatrième
trimestre, 198S et 1989.
2234+282
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Résidus (ns) en normes i_1( —) et L2(._)
Résidus (ns) en normes Ll(-) et L2(--) 2121+053
Figure 11.22. (cont.) Histogramme des résidus en norme L] et en norme L2 pour
chacune des sources des différents programmes d'observation: quatrième
trimestre, 1990.
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5.5 Précision des mesures individuelles du temps universel
On voudrait estimer la précision des mesures individuelles pour chacune
des séries. Seule la série du GSFC est indépendante des trois autres, ce qui limite
les possibilités d'évaluation objective des incertitudes à partir de comparaisons
entre séries. On s'appuie donc sur l’évaluation de la précision de la série GSFC
donnée par le Rapport Annuel de TIERS (1991). Celui-ci indique qu'il faut
multiplier par un facteur d'échelle de 1,9 les incertitudes formelles de la série
pour obtenir une estimation réaliste de l’incertitude (a = 0,024 ms). A l'aide de la
série du GSFC on peut calculer la précision des mesures des trois autres séries, par
deux méthodes différentes.
La première méthode consiste à modéliser par une pente et un biais les
différences des trois séries avec le GSFC, et à considérer les résidus de l’estimation
comme du bruit. En retranchant quadratiquement l'incertitude admise pour le
GSFC au résidu quadratique moyen obtenu dans l’estimation, on obtient une
évaluation de la précision moyenne d'une mesure de la série OPA(L2), OPA(Li)
ou NOAA. Notre calcul tient compte du bruit ajouté par l'interpolation des
mesures de GSFC aux dates des mesures journalières (0,018 ns). On trouve les
valeurs suivantes:
• 0,060 ms pour OPA(L2)
• 0,075 ms pour OPA(L])
• 0,070 ms pour NOAA.
Une autre manière d'obtenir une estimation de la précision des mesures
consiste à utiliser le même procédé que pour le calcul des corrélations entre
séries. On forme les séries résiduelles en filtrant chaque série de sa composante à
basse fréquence. On calcule ensuite les différences à haute fréquence (p < 11 j) de
chacune des séries résiduelles avec celle du GSFC, pour les mesures moins
espacées que 0,5 jours et ramenées à des dates communes. On calcule la moyenne
quadratique des différences année par année (Tableau II-8). Puis on fait la
moyenne quadratique sur les trois ans pour chacune des séries résiduelles.
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Tableau II-8. Moyenne quadratique de la différence à haute fréquence des séries
OPA(L2), OPA(Li) et NOAA à la série du GSFC.
Nombre de
mesures
1988
64
1989
66
1990
106
Moyenne
quadratique
OPA(L2) - GSFC 0,065 0,071 0,072 0,069 ms
OPA(Li) - GSFC 0,067 0,075 0,073 0,072 ms
NOAA -GSFC 0,063 0,063 0,074 0,067 ms
La moyenne quadratique ainsi obtenue est la somme du bruit déjà série du
GSFC, de la série considérée et du bruit introduit par l'interpolation des mesures,
donc pour obtenir une estimation de la précision des mesures individuelles de la
série, on doit retrancher quadratiquement l'incertitude du GSFC (0,024 ms) et le
bruit dû à l'interpolation des mesures journalières aux dates des mesures du
GSFC (0,010 ms). Les résultats obtenus par cette méthode sont:
• 0,065 ms pour OPA(L2)
• 0,067 ms pour OPA(Li)
• 0,062 ms pour NOAA.
Les résultats sont proches de ceux obtenus par la première méthode. On peut
conclure que les trois séries sont pratiquement équivalentes, ayant une précision
moyenne de 0,07 ms pour une détermination individuelle du temps universel.
5.6 Variations rapides du temps universel
Connaissant la précision des mesures pour chacune des quatre séries, on
peut étudier les variations rapides de temps universel mesurées par celles-ci. Les
variations rapides, pour les trois ans d'observation sont données par les Figures
11.23 et 11.24 pour les quatre séries d'observations. La série de référence, pour les
Figures 11.23 et 11.24, est la série du GSFC lissée par la méthode de Vondrak avec
un coefficient de lissage de e = 10"4, de sorte que les écarts des séries OPA, NOAA
et GSFC tracés montrent les variations du temps universel pour des périodes
inférieures à 30 jours environ.
L’incertitude du GSFC, évaluée par TIERS, est donnée sur la Figure 11.24.
L'incertitude de OPA et NOAA provient de l'évaluation faite au paragraphe 5.5.
Sur ces figures on remarque qu'il existe des décalages temporaires entre les quatre
séries, non significatifs si Ton tient compte des incertitudes moyennes, mais
ayant parfois une allure systématique, puisqu'ils peuvent persister une quinzaine
de jours.
1 26
- 4
Ecarts à la série GSFC lissée (10 )
Figure 11.23. Ecarts des séries GSFC, OPA(Li), OPA(I_2) et NOAA à la série GSFC
lissée (e = 1CH) en ms pour 1988 et 1989.
1 27
- 4
Ecarts à la série GSFC lissée (10 )
i - * i * 1 '—
1990 1990.02 1990.04 1990.06 1990.06 1990.1
Figure 11.24. Ecart des séries GSFC, OPA(Li), OPA(L2) et NOAA à la série de réfé
rence lissée Ce = 1CH) en ms et son agrandissement pour les 45
premiers jours environ de 1990 (un seul programme d observation).
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Il faut noter que la série du GSFC a une résolution temporelle moins
grande que les trois autres ayant des observations environ tous les trois à cinq
jours. De plus cette série donne quelquefois deux estimations différentes de UT1
pour le même jour d'observation. On remarque aussi que les quatre séries
peuvent être en accord pour certaines dates et complètement en désaccord pour
d'autres.
5.7 Spectre de rotation de la Terre
Les séries obtenues nous informent sur les variations rapides de la rotation
terrestre mais aussi sur le spectre à basse fréquence de la rotation de la Terre. On a
réalisé une étude statistique des variations à long terme à l'aide de la variance de
paire. Etant donné un phénomène physique mesuré à intervalle régulier x on
s'intéresse à la variation dans le domaine des fréquences de Fourier f à la densité
spectrale du bruit de la série temporelle des mesures. On considère des densités
spectrales de la forme:
D(f) = ha f«
pour a entier, ha définissant le niveau de l’instabilité. Le bruit blanc correspond à
a = 0; pour a = -1 on a un bruit de scintillation et pour oc = -2 on a un bruit de
marche aléatoire.
La caractérisation de la stabilité d'un oscillateur dans le domaine temporel
s'applique à des suites échantillonnées de période d'échantillonnage d.
L’instabilité de fréquence d'une échelle de temps est mesurée par la variance
d'Allan ou variance de paire:
° (2’T>'tb-Ë^(xi+l-xi|2
i= 1
où T exprime l’intervalle de temps qui sépare les échantillons x\ et Xi+i, x la
durée de l'échantillon. On peut adopter l'échantillonnage initial de durée d, on a
alors x = d, mais on peut aussi utiliser un échantillonnage où x est un multiple de
d: x = p x d. La variance o2(x) est la moyenne temporelle des variances de deux
échantillons successifs Xi+i, xj lorsque i varie de 1 à l'infini, cette mesure de
l'instabilité de fréquence est sans dimension (Granveaud 1987).
On peut déterminer a, si la longueur de la série de mesure est suffisam
ment grande devant x, d'après la variation de log o2(2, x) en fonction de log (x).
Selon la relation suivante entre p et a: a = -p-1 pour p > -2
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une pente |i = +1 correspond à la marche aléatoire, p = 0 au bruit de scintillation
et p = -1 au bruit blanc.
Dans cette étude on introduit une série supplémentaire, notée IRIS,
obtenue par NOAA à partir uniquement des sessions de 24 heures du réseau
IRIS. On considère les séries de différences UT1-TAI (Temps Atomique
International). Pour utiliser la variance de paire les mesures doivent être
régulièrement espacées. Les séries d'observations que nous possédons n’étant pas
régulières, on construit des séries de points normaux à 5 jours pour GSFC et IRIS
(sessions de 24 heures) et à 2,5 jours pour OPA et NOAA (sessions d'I heure). Les
points normaux sont calculés en effectuant une moyenne pondérée de toutes les
mesures de la série initiale, comprises dans l’intervalle de temps considéré (5 ou
2,5 jours), ramenées à la date centrale de l’intervalle par le même modèle (EOP
(IERS) 90 C 04). On échantillonne ensuite ces séries pour des périodes T multiples
de la période d’échantillonnage initiale d = 2,5 j. Les variations du logarithme de
la variance de paire en fonction du logarithme de la période d’échantillonnage x
sont données sur la figure 11-25.
Figure 11-25. Spectre du temps universel selon les séries GSFC, IRIS, OPA et
NOAA. Pour les séries NOAA et OPA (L2) les spectres sont
confondus. L'échelle est linéaire en log x et log g2.
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La rotation de la Terre montre les caractéristiques d'une horloge, avec un
spectre variant suivant la période d'échantillonnage. Pour les intervalles de
temps compris entre 2,5 et 5 jours l'instabilité de fréquence de la rotation de la
Terre est caractérisée par du bruit blanc (g = -1) d’après les informations données
par les séries OPA et NOAA. On remarquera que les séries GSFC et IRIS ne
peuvent pas donner d'information dans cette zone du fait de leur période
d'échantillonnage initiale de 5 jours. Entre 5 et 10 jours le spectre est caractérisé
par du bruit de scintillation (g = 0), le niveau d'instabilité o le plus bas est
d'environ 38 ms (série du GSFC) pour ces périodes. Enfin pour des périodes
supérieures à 10 jours le spectre est caractérisé par de la marche aléatoire (g = +1).
On notera que les caractéristiques et le niveau d'instabilité du spectre, pour des
périodes supérieures à 40 jours, sont semblables pour toutes les séries
considérées.
13 1
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La technique VLBI permet de déterminer à la fois un repère céleste
extragalactique précis, un repère terrestre et les paramètres d'orientation de la
Terre. Les études présentées dans ce mémoire sont une contribution, dans le
cadre d'une coopération entre l'Observatoire de Paris, l'Institut Géographique
National et le Bureau International des Poids et Mesures, à la réalisation d’une
chaîne d'analyse d'observations VLBI (GLORIA). Ce projet consiste d'une part à
développer un outil de traitement souple qui permette de tester des
modélisations et des méthodes de traitement originales, et d'autre part à gérer et
analyser un grand nombre d'observations. Notre responsabilité dans cet effort
collectif a concerné principalement la modélisation astrométrique des
observations. Nous avons appliqué cette modélisation à l'analyse d’observations
spécialisées pour la détermination du temps universel. A cette occasion nous
avons testé la possibilité d'estimer le temps universel par ajustement en norme
Li, mieux adapté au cas de faibles degrés de liberté que les moindres carrés
(norme L2).
Dans un premier temps nous avons complété et étendu le modèle
permettant de calculer le retard VLBI, élaboré initialement pour traiter des
observations de VLBI différentiel. Ce modèle conçu dans le cadre de la relativité
générale permet d'analyser des observations VLBI dans un but astrométrique et
géodésique. Son originalité réside dans la possibilité de choisir entre la
modélisation classique du repère terrestre au repère céleste et la nouvelle
modélisation utilisant le concept de point origine introduit par B. Guinot. Nous
avons développé dans ce contexte les dérivées partielles du retard par rapport aux
différents paramètres du modèle comme les positions des radiosources et des
stations, les paramètres d'orientation de la Terre, de troposphère et d'horloges.
Nous avons tenu compte de tous les phénomènes dont les effets sur le
retard sont supérieurs à 10 picosecondes. Nous avons testé le modèle en
effectuant une comparaison avec le logiciel américain MODEST, sur des
observations réelles. On a obtenu un accord entre les deux modélisations de
l'ordre de 10 picosecondes lorsque l’on tient compte dans la modélisation
astronomique classique de tous les termes supérieurs à 0,05 mas, de l'équation
des équinoxes.
Dans un deuxième temps nous avons utilisé le modèle développé pour
analyser trois années d'observation du programme IRIS Intensif. L'analyse de ces
observations VLBI minimales (1 heure d'observation journellement sur une
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base orientée Est-Ouest: Wettzell-Wesford, latitude de 50°N), traitées jusqu'à
présent par un seul centre d'analyse, nous a permis de mettre en évidence la
sensibilité du VLBI à la réalisation effective des systèmes de référence.
L'utilisation d'un petit nombre d'observations (8 au maximum) pour estimer le
temps universel nous a donné la possibilité de tester le protocole statistique de
repondération des observations atypiques par la norme Li. Un tel processus
permet de détecter efficacement les mauvaises observations.
Les comparaisons avec des séries de temps universel, provenant de centres
d'analyse étrangers, ont montré que nos séries élaborées en norme L2 et en
norme Li avaient une précision analogue aux autres et que l'utilisation de la
résolution en norme Li dans le cas d'un petit nombre d'observations donnerait
de meilleurs résultats que la résolution classique en norme L2. Ces comparaisons
ont aussi permis de mettre en évidence des discontinuités de temps universel,
associées au changement du programme d'observation. De telles discontinuités
n’apparaissent pas dans les séries de temps universel obtenues à partir de
l'analyse des sessions de 24 heures d'observation. Une analyse des caractéristiques
du spectre de fréquence de ces séries ont montré que la rotation de la Terre a un
comportement spectral classique d'oscillateur, avec une plage de bruit blanc de 1 à
5 jours, puis du bruit de scintillation, la marche aléatoire apparaissant dès 15 à 20
jours.
Une étude plus complète des résidus d'observation obtenus en norme L2 et
en norme L] est nécessaire pour établir définitivement quel type de résolution
donne les estimations les plus exactes dans le cas d'un petit nombre
d'observations. Une résolution incluant l'estimation de paramètres globaux
comme les positions de sources et sa comparaison détaillée avec les autres séries
est nécessaire pour éventuellement diminuer les discontinuités de programme
d'observation. Depuis le début de l'année 1991, le programme d'observation IRIS
Intensif a été modifié, il comprend maintenent quatre observations par sources.
L'augmentation du degré de liberté du système permet d'envisager des
modifications à la stratégie d'observation. Ainsi, au lieu d'observer quatre
sources quatre fois chacune, on pourrait les observer trois fois chacune et inclure
l’observation d'une cinquième source choisie pour diminuer les effets dus aux
erreurs de modélisation de la troposphère. De tels compléments d'étude
devraient nous permettre ensuite d’étudier les variations rapides de la rotation
de la Terre en relation avec des phénomènes géophysiques comme les variations
de moment cinétique atmosphérique ou les marées océaniques.
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On est tenté de conclure que les sessions courtes de VLBI permettent, à
elles seules, à la fois de décrire les hautes et basses fréquences des variations de la
rotation terrestre. Il faut toutefois se souvenir que leur analyse est tributaire
d'une connaissance exacte de la direction de l'axe de rotation dans la Terre et
dans l'espace, ce qui nécessite la poursuite du programme de sessions de 24
heures d'observations sur plusieurs base.
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ANNEXES
Annexe 1.
A 1 -1
NOTICE FOR USERS OF THE FORTRAN PROCEDURE MATRIXP
(MARCH 1991)
A.M. Gontier
Observatoire de Paris - Central Bureau of I.E.R.S.
61, avenue de l'Observatoire, F-75014 Paris, France.
The FORTRAN procedure matrixp is to be used for the estimation of the pôle coordinates, the
celestial pôle offsets and UT1-UTC, referred to the "nonrotating origin" (or "departure point"), from
observations which are sensitive to the celestial orientation of the Earth.
The first part of the procedure has been developped on the basis of the three following papers: Guinot
(1979), Capitaine, Guinot, Souchay (1986), Capitaine (1990) and computes the coordinate
transformation, at date tps, from the terrestrial reference System (TRS) to the celestial one (CRS).
This part calls several subroutines (see Fig. 1) which are described in section 1 with further
explanations in Annex I.
The second part of matrixp has been developped on the basis of the paper by Capitaine and Gontier
(1991) and computes the partial dérivatives of the matrix transformation with respect to the Earth
Orientation Parameters (terrestrial pôle coordinates, UT1, celestial pôle coordinates). This part calls
several subroutines (see Fig. 2) which are described in section 2 with further explanations in Annex
II to V.
SUBROUTINES USED IN THE FORTRAN PROCEDURE
The procedure for the transformation matrix from a terrestrial frame to a celestial one as well as its
partial dérivatives with respect to the Earth orientation parameters uses the function and the five
following subroutines:
rota(i, a, XMAT) computes the rotation matrix XMAT(3,3) about the i-axis by an angle a.
drota(i, a, XDMAT) computes the matrix XDMAT(3,3) dérivative of the rotation matrix
XMAT as given by rota(i, a, XMAT).
mulmat(XA, XB, XRES, i, j, k) computes the matrix XRES(i,k) product of the matrix
XA(i,j) by the matrix XB(j,k).
admat(XÀ, XB, i, j) computes the matrix XA(i,j) addition of the two matrices XA(i,j) and
XB(ij).
scalmat(ak, XA, XRES, i, j) computes the matrix XRES(i,j) product of the real ak with the
matrix XA(i,j).
arctangente(ai,a2) this function computes an angle in degree such that its sine is equal to ai
and its cosine to a2
A 1 -2
output arguments: XQ(3,3)
Figure 1: first pan of matrixp : the matrix transformation from the TRS to the CRS.
output arguments: tabx(5,3,3)
Figure 2 : second pan of matrixp : the panial dérivatives of the matrix transformation
with respect to the Eanh Orientation Parameters.
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1) TRANSFORMATION FROM TERRESTR1AL TO CELESTIAL
COORDINATE SYSTEMS
If rt is a station location expressed in the terrestrial System, and rc is the same station location
expressed in the celestial System, we hâve:
rc=xQrt (1.1)
where the transformation XQ is a product of three matrices:
XQ = XPN • XTHETA • XYP (1.2)
each of these matrices being composed of several rotation matrices.
The following notation is used :
Ri (a) represents the direct rotation of the coordinate System of an angle a about the i-axis.
1.1 POLE CORDINATES IN THE EARTH
< subroutine mvtpole(tps, xp, yp, ac, am, sp, XYP) >
This subroutine computes the transformation XYP as the product of three rotation matrices.
XYP = R3(-sp) • Ri(yp) • R2(xp) (1.3)
where xp,yp are the coordinates of the Celestial Ephemeris Pôle (CEP) in the terrestrial reference
frame and:
sp = 0.0015 (ac2/ 1.2 + am2) tps in" (1.4)
ac, am are respectively the amplitudes, in arc seconds, of the Chandler term and of the annual term at
the date and tps is measured in Julian centuries of 36525 days of 86400 s of dynamical time each,
the fundamental epoch being J2000.0 (JD 2451545.0 Barycentric Dynamical Time), ac, am are taken
equal to their mean values during the period 1980-1990, i.e ac = 0.26, am = 0.12.
1.2 UTI
< subroutine angstellaire(tu, ak, 6, XTHETA) >
This subroutine computes the rotation matrix XTHETA = R3(-0) where 6 is the stellar angle
given by:
6 = 2k (do + ak tu)
The constants are given by:
(1.5)
60 = 0.779057273264
ak = 1.00273781191135447 (1.6)
and tu = Julian UTI date - JD 2451545.0 UTI (in days).
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1.3 CELESTIAL POLE MOTION
< subroutine precnut(tps, x, Y, stheta, E, d, s, XPN) >
This subroutine computes the transformation matrix XPN:
XPN = R3 (-£ ) • R2 {-d ) • R3 (£ ) • R3 (s )
where
s = stheta - xy / 2
(1.7)
(1.8)
and
with
stheta = 0".00385 tps - 0”.07259 tps3 - 0".00264 sin O - 0".00006 sin 20
+ 0".00074 tps2 sin O + 0M.00006 tps2 sin 2(F + O - D)
£ = arctangente(Y// , %)
d = arctangente ( v , VT-(x2 + y2))
, (1.9)
./~2 2
V = - V X + Y
x and Y being the celestial coordinates of the CEP as computed by the following subroutine:
< subroutine coord-XY(tps, x, Y, stheta ) >
The development of x,Y as a function of time is given by Capitaine (1990) and the arguments are
those of the IAU Theory of Nutation ( annex I ):
- the mean anomaly of the Moon:
- the mean anomaly of the Sun:
- the mean argument of latitude of the Moon:
- the mean élongation of the Moon from the Sun:
- the mean longitude of the ascending lunar node:
dangle (1) is 1
dangle (2) is 1'
dangle (3) is F
dangle (4) is D
dangle (5) is O.
(1.10)
The first part of the FORTRAN procedure matrixo computes the matrix transformation:
XQ = R3 (-£) • R2 (-d) • R3 (£ ) • R3 (j ) • R3 (-6) • R3 (-sp) • Ri (yp) • R2 (xp) (1.11)
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2) Partial dérivatives of matrix XQ
with respect to the Earth Orientation Parameters
(xp, yp, UT1, X, Y)
The following notation is used for the partial dérivative of rotation matrix Ri(u):
R l.u (“) =
9R i(u)
9u
(2.1)
2.1 PARTIAL DERIVATIVE WITH RESPECT TO THE POLE COORDINATES IN THE EARTH
< subroutine dmvtpole(Xl, xp, yp, DXQDXP, DXQDYP) >
For these two parameters only the matrix XYP is involved. The partial dérivatives of sp with
respect to xp and yp being negligible, the partial dérivatives of XQ with respect to the pôle
coordinates xp and yp are given by:
DXQDXP is XI
ôxp
DXQDYP is ^9 = xi
3yP
B(xyp)
dxp
9(xypi
5yP
(2.2)
with XI = XPN • XTHETA.
2.2 PARTIAL DERIVATIVE WITH RESPECT TO UT1
< subroutine dangste!laire(XPN, XYP, 0, ak, DXQDUT1) >
Only the rotation matrix XTHETA is concerned and the partial dérivative of XQ with respect to
UT1 is given by:
DXQDUTl is = (xPN • r'3 e (-0 ) « XYp) ak
auTi ' ’ 1
2.3 PARTIAL DF.RTVATTVES WITH RESPECT TO X.Y POLF. COORDINATES IN SPACF.
Only the matrix XPN is concerned by these two parameters. The procedure includes two
équivalent forms for this matrix. The integer variable iclef is used to select the algorithm according
to the choice of the user.
For iclef = 1 the partial dérivative of the matrix Ml, directly function of x,Y, is used:
< subroutine dmatml(x, Y, stheta, XTHETA, XYP, DXQDX, DXQDY) >
XPN=M j(x,y) • R3(stheta ) (2.4)
For iclef * 1 the partial dérivative of a product of four rotation matrices is performed:
< subroutine dprecnut(XTHETA, XYP, £, d, s, x, Y, DXQDX, DXQDY) >
XPN = R3(-£ ) • R2M ) • R3(E ) • R3(5 ) (2.5)
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The partial dérivative of the quantity stheta with respect to x and Y being negligible, the partial
dérivatives of XQ with respect to x and Y are in the two cases:
DXQDX is = d*XPN*. XTHETA • XYP
dx dx
DXQDY is = —— • XTHETA • XYP
3ï 3y
Ail the five matrices of partial dérivatives with respect to the Earth Orientation Parameters are
displayed in the table tabx(5,3,3). The first line of tabx(5,3,3) represents DXQDXP, the second
DXQDYP, the third DXQDUT1, the fourth DXQDX and the fith DXQDY.
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Further explanations conceming the subroutine precnut and coord-XY
We assume that the conventional celestial System can be represented, on a sphere with center O
and unit radius, by a fundamental great circle (equator at the epoch J2000.0) of pôle C0 (Celestial
Ephemeris Pôle at the epoch J2000.0) and an origin E0 on this equator. We consider a trirectangular
celestial coordinate System (OXqYqZo) : OX0, OZq directed towards respectively OIo> OCq and OY0
completing the direct triad.The spherical polar coordinates (E, d ) of the Celestial Ephemeris Pôle
(CEP) are defined as (fig. 3)
d — C0P, E = I0CoP
Figure 3 : The spherical polar coordinates
The direction cosines x,Y of the CEP are the projections of the unit vector in the direction of the CEP
on the trirectangular celestial System (OXo,Yo,Zo). The conventional development of x,Y as a
function of time, obtained by Capitaine (1990), is based on the developments as functions of time of
the classical quantities of precession (Lieske et al. 1977) using the 1976 IAU System of astronomical
constants, as well as on the 1980 Theory of Nutation. This conventional development for x,Y in the
mean equator and equinox frame at J2000.0 up to 5.10-5" after a century is given by:
x = 2004."3109 tps - 0."42665 tps2 - 0."198656 tps3 + 0."000014 tps4
+ deltapsi * 10-4 * sin eo - 0."00035 sin(2Q) - 0."000049 sin (2F-2D+3C1) + xb * 105
+ [ 0."00204 sin (Q) + 0."00006 cos (Q) + 0."00016 sin 2(F-D+£2) ] tps2
Y = - 0."00013 - 22."40992 tps2 + 0."001836 tps3 + 0."001113 tps4
+ deltaeps * 10-4 + 0."00013 cos (2£2) + Yb * 10'5
- [ 0."00231 cos (Q) + 0."00014 cos 2(F-D+Q) ] tps2
with sin eo = 0.39777716
20 16
xb = ^alisin(arguments) tps + a2jcos(arguments) tps
i-l i=l
20 16
Yb= ^ b] J sin (arguments) tps + ^ b2iCOs(arguments) tps
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106 106
deltapsi =^T a3isin (arguments) ; deltaeps = ^b3icos (arguments)
i«i i=i
Table 1 and 2 gives the development of Xb, Yb and deltapsi, deltaeps respectively. The arguments
of the IAU Theory of Nutation are given by :
1 = 485866".733 + (1325 r+ 715922".633) tps + 31”.310 tps2 + 0".064 tps3
1' = 1287099''.804 + (99 r + 1292581 ”.224) tps - 0".577 tps2 - 0".012 tps 3
F = 335778”.877 + (1342 r+295263M37) tps - 13".257 tps2+ 0".011 tps3
D = 1072261”.307 + (1236 r + 1105601”.328) tps - 6”.891 tps2 + 0".019 tps3
1) = 450160".280 - (5 r + 482890".539) tps + 7”.455 tps2 + 0".008 tps3
where r = 1296000” and tps is measured in Julian centuries of 36525 days of 86400 s of dynamical
time each.
1 r F D Q Xb Yb
( mtrxsin ) an b i i
0 0 0 0 l -335 15299
0 0 0 0 2 -4 - 183
-2 0 2 0 1 -4
0 0 2 -2 2 21 1173
0 1 0 0 0 - 17 - 127
0 1 2 -2 2 6 46
0 -1 2 -2 2 - 19
0 0 2 -2 1 - 12
2 0 0 -2 0 -4
tps sin 0 0 2 0 2 4 202
1 0 0 0 0 -63
0 0 2 0 1 34
1 0 2 0 2 27
1 0 0 -2 0 14
-1 0 2 0 2 - 11
0 0 0 2 0 -6
1 0 0 0 1 -6
-1 0 0 0 1 5
-1 0 2 2 2 5
1 0 2 0 1 5
(mtrxcos) a2i t>2i
0 0 0 0 1 20578 89
0 0 0 0 2 -201 5
-2 0 2 0 1 -5
0 0 2 -2 2 1283 - 31
0 1 0 0 0 12
0 1 2 -2 2 50 -6
0 -1 2 -2 2 -21
0 0 2 -2 1 - 16
tps cos 0 0 2 0 2 218 -5
0 0 2 0 1 45
1 0 2 0 2 29
-1 0 2 0 2 - 12
1 0 0 0 1 -7
-1 0 0 0 1 7
-1 0 2 2 2 6
1 0 2 0 1 6
Table 1 : development of Xb and Yb.
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Table 2: deltapsi, deltaeps 1980 LAU Theory of Nutation
1 r F D Q deltapsi deltaeps
( mtrxl ) *3i b3i
0 0 0 0 1 -171996 92025
0 0 0 0 2 2062 -895
-2 0 2 0 1 46 -24
2 0 -2 0 0 11
-2 0 2 0 2 -3 1
1 -î 0 -1 0 -3
0 -2 2 -2 1 -2 1
2 0 -2 0 1 1
0 0 2 -2 2 - 13187 5736
0 1 0 0 0 1426 54
0 1 2 -2 2 -517 224
0 -1 2 -2 2 217 -95
0 0 2 -2 1 129 -70
2 0 0 -2 0 48 1
0 0 2 -2 0 -22
0 2 0 0 0 17
0 1 0 0 1 - 15 9
0 2 2 -2 2 - 16 7
0 -1 0 0 1 - 12 6
-2 0 0 2 1 -6 3
( mtrx2 )
0 -1 2 -2 1 -5 3
2 0 0 -2 1 4 - 2
0 1 2 -2 1 4 - 2
1 0 0 -1 0 -4
2 1 0 -2 0 1
0 0 -2 2 1 1
0 1 -2 2 0 - 1
0 1 0 0 2 1
-1 0 0 1 1 1
0 1 2 -2 0 - 1
0 0 2 0 2 -2274 977
1 0 0 0 0 712 - 7
0 0 2 0 1 - 386 200
1 0 2 0 2 -301 129
1 0 0 -2 0 - 158 - 1
-1 0 2 0 2 123 -53
0 0 0 2 0 63 - 2
1 0 0 0 1 63 -33
-1 0 0 0 1 -58 32
-1 0 2 2 2 -59 26
( mtrx3 )
1 0 2 0 1 -51 27
0 0 2 2 2 -38 16
2 0 0 0 0 29 - 1
1 0 2 -2 2 29 -12
2 0 2 0 2 -31 13
0 0 2 0 0 26 - 1
-1 0 2 0 1 21 - 10
-1 0 0 2 1 16 -8
1 0 0 -2 1 - 13 7
-1 0 2 2 1 - 10 5
1 1 0 2 0 -7
0 1 2 0 2 7 - 3
0 -1 2 0 2 -7 3
1 0 2 2 2 -8 3
1 0 0 2 0 6
2 0 2 -2 2 6 - 3
0 0 0 2 1 -6 3
0 0 2 2 1 -7 3
1 0 2 -2 1 6 -3
0 0 0 -2 1 -5 3
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Table 2 cont.
1 r F D ü. deltapsi deltaeps
( mtrx4 ) a3i cr L4
1 -î 0 0 0 5
2 0 2 0 1 -5 3
0 î 0 -2 0 -4
1 0 -2 0 0 4
0 0 0 1 0 -4
1 1 0 0 0 -3
1 0 2 0 0 3
1 -1 2 0 2 -3 1
-1 -1 2 2 2 -3 1
-2 0 0 0 1 -2 1
3 0 2 0 2 -3 1
0 -1 2 2 2 -3 1
1 1 2 0 2 2 - 1
-1 0 2 -2 1 -2 1
2 0 0 0 1 2 - 1
1 0 0 0 2 -2 1
3 0 0 0 0 2
0 0 2 1 2 2 - 1
-1 0 0 0 2 1 - 1
1 0 0 -4 0 - 1
( mtrx5 )
-2 0 2 2 2 1 - 1
-1 0 2 4 2 - 2 1
2 0 0 4 0 - 1
1 1 2 -2 2 1 - 1
1 0 2 2 1 - 1 1
-2 0 2 4 2 - 1 1
-1 0 4 0 2 1
1 -1 0 -2 0 1
2 0 2 -2 1 1 - 1
2 0 2 2 2 - 1
1 0 0 2 1 - 1
0 0 4 -2 2 1
3 0 2 -2 2 1
1 0 2 -2 0 - 1
0 1 2 0 1 1
-1 -1 0 2 1 1
0 0 -2 0 1 - 1
0 0 2 -1 2 - 1
0 1 0 2 0 - 1
1 0 -2 -2 0 - 1
( mtrx6 )
0 -1 2 0 1 - 1
1 1 0 -2 1 - 1
1 0 -2 2 0 - 1
2 0 0 2 0 1
0 0 2 4 2 - 1
0 1 0 1 0 1
ANNEX D:
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Further explanations conceming the subroutine dmvtpole
The matrix XYP is a product of three rotation matrices :
XYP = R3(-jp).R1(ty).R2Cx/,)
Then we hâve for the partial dérivatives of XYP with respect to xp and yp:
dfXYP)
dxp
^3 ('5p| * ^1 (>V) * ^ 2,xp(*p)
—^=R3K)*R',,yp(y,}-R2^)
9yP
ANNEX DI:
Funher explanations concerning the subroutine dangstellaire
The partial dérivative is decomposed in two parts. One is the partial dérivative of the matrix with
respect to the stellar angle 9 and the other one is the partial dérivative of the stellar angle with respect
to UT1 (see relationship 1.5).
a(XTHETA)
auTi ÔUT1
and ak
auTi
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ANNEX IV:
Further explanations conceming the subroutine d matml
For iclef = 1
XPN = Mj • R3(stheta ) =
2 ^ 2 3
1 - a X - 2 a X Y+a X Y
1 - a Y
-x(l + a Y2) -Y (l - a X2) 1 - a (x2+y2)(
with a =
1 + z = 1/2 + 1/8(x2+y2)
and the partial dérivatives of XPN with respect to x, y, up to the order 4 in x, are:
/
axQ
ax
-x-t -Y
0 0 0
- 1 - x y - x -
R3[stheta )
axQ
ax
2
X Y
0 - Y -
- X
2
X Y
2 4 2
XY -1+>L + X- -Y-*-l
-XY 1+ 2 + g 2
R 3 [stheta )
R3(jr/2£t<2 )
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ANNEX V:
Further explanations conceming the subroutine dorecnut
For iclef * 1, the product of rotation matrices XPN is performed:
Ô(XPN| =Rxb{-E)‘R2 mi-r3 (£)-r3 (i) 9('£|
and
dx
+ R3(-£)-R2,d M)-R3 (£)-R3 (5)
+ R3 R2 (-<*)• r'3,e(£)-R3 (s|
+ R3|-£).R2 M)-R3(£).r'3,s (i)
3x
3x
m
3x
3x
with
dsdx is
ô(s) dl . xy\
= —Astheta -
dx 3x\ 2
dEdx is
ôE y
-w ~~ 2 2
OX x 4-Y
dddx is
ôd _ x
dx zVx2+y2
z = VT-(x2+y2)
Analogous techniques is used for partial dérivative with respect to ï.
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Summarv
Présent observations using modem astrometric techniques are supposed to provide the
Earth onentauon parameters, and therefore UT1, with an accuracv bener than 1 mas.
In practice, UT1 is determined through the intermediary of Greenwich SidereaJ
Time (GST), using both the conventional relationship between Greenwich mean
SidereaJ Time (GMST) and UT1 (Aoki et al. 1982) and the so-called "équation of the
equinoxes” limited to the first order terms with respect to the nutation quantities. This
highly complex relation between sidereal time and UT1 is therefore not accurate at the
milliarsecond level which gives nse to spunous terms of milliarsecond amplitude in
the denved UT1.
A more complété relationship between GST and UT1 has been recommended by
Aoki and Kinoshita (1983) and Aoki (1991) taking into account the second order
terms in the "équation of the equinoxes", the largest one having an amplitude of
2.64mas and a 18.6 yr-penod. This paper explains how this complété expansion of
GST implicitely uses the concept of "nonrotating origin" (NRO) as proposed by
Guinot in 1979 and would therefore provide a more accurate value of UT1 and
consequently of the earth's angular velocitv. This paper shows moreover thaï such a
procedure w'ould be simplified and conceptually clanfied by the explicit use of the
NRO as previouslv proposed (Guinot 1979, Capitaine ei al. 1986).
The two corresponding options (implicit or explicit use of the NRO) are shown
to be équivalent for defïning the spécifie Earth's angle of rotation and then UT1. The
conséquences of the use of such an accurate procedure which has been proposed in
the new IERS standards (McCarthy 1992) instead of the usual one are estimated on
the practical dérivation of UT1 .
Key words: Astrometry, Earth: general, Ephemerides
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The new techniques of observation such as VLBI (Very Long Baseline
Interferometry) or SLR (Satellite Laser Ranging) allow us to dérivé the Eanh
onentation parameters (EOP) with an accuracy of the order of 0.1 mas. Such
observations should therefore provide, with the same order of accuracy, the spécifie
Earth's angle of rotation around the axis of the Celestial Ephemens Pôle (CEP),
which is one of the înteresung phvsical quanunes for Earth rotauon studies.
However, the UT1 parameter is, in practice, denved from Greenwich Sidereai
Time (GST) through a highly complex relation of obscure physical meaning, using
both the convenuonal relauonship between Greenwich mean Sidereai Time (GMST)
and UT1 (Aoku et al. 1982) and the so-called "équation of the equinoxes" (i.e. the
différence GST-GMST) limited to the first order terms with respect to the nutation
quanuties. Such a relationship actually neglects the cross terms between precession
and nutation of the order of 1 mas (Capitaine & Guinot 1988) and gives therefore rise
to spurious terms of the order of 1 mas in the derived UT1. These spurious terms
hâve to be eliminated before using UT1 for geophvsical studies at the milliarsecond
level.
An improvement in the relationship between GST and UT1, including the second
order terms, has been proposed bv Aoki and Kinoshua (1983) and Aoki (1991). h is
important to relate this complété expansion of GST with the définition of UT1 as
proposed by Guinot (1979) which is based upon the "Non rotating origin" (NRO),
also called "depanure point" by Aoki and Kinoshita (1983) and then to provide an
accurate and clear procedure for denving UT1; this is the aim of this paper.
In section 2, the kinematical définition of GST based upon the NRO is used in
order to provide an accurate numencal relationship between GST and UT1. Section 3
emphasizes the concepts and numencal relations to be used when refemng explicitely
the procedure to the NRO. This leads to an accurate procedure for denving UT1
which uses implicitely or explicitely the NRO, according to the option which is used.
The two options are then compared in section 4 and the conséquences of such a
procedure at a sub-rrulliarsecond accuracy on the denved values of UT1 are evaluated.
2. The accurate procedure for deriving UT1 from Greenwich sidereai
time (GST)
2.1. The classical définition of GST
Greenwich sidereai time (GST) is the hour angle of the true equinox from the prime
mendian and it is reckoned positive westward.
This angle can be defined as the sum of Greenwich Mean Sidereai Time, GMST,
and of the so-called "équation of equinoxes" (Woolard and Clemence 1966), denoted
here by eq eq:
GST = GMST + eq eq (1)
GST is usually related to UT1 by the convenuonal relationship between GMST
and UT1 (Aoki et al. 1982) to which is added the "équation of equinoxes" limited to
the first order terms with respect to the nutauon quanuties. This procedure has to be
improved in order to avoid some discrepancies in the denved UT1, as previouslv
desenbed in Gonuer and Capitaine (1991 ).
2.2. The kinematical définition of GST based upon the NRO
The présent relauonship between GMST at Oh UT1 and L'Tl (Aoki et al. 1982) has
been expressed in order to represent the mean right ascension of a fiduciai point with
uniform sidereai motion on the equator of the FK5, taking into account the kinemaucal
expression of the accumulated precession in nght ascension.
Recently, Kinoshita (1992) has pointed out that the "equauon of equinoxes" hâve
two meanings which must not be confused: the first one being the geometnc
différence between the true and the mean nght ascensions of a body on the equator
and the second one being the différence between Greenwich sidereai urne and
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Greenwich me an sidereaJ nme as obtained by the theorv of Earth rotauon; ihis second
meamng îs of kmemancaJ nature.
OnJy the kinemaucal meamng is of importance here and the kmemarical définition
of GST is explained in the followmg (see Figure 1).
Let (R)=(GX0YqZ0.) and (r)=(Gxyz) be the mean ecliptic frame at epoch to and
the instantaneous terrestnaJ frame at date t, repecuvely, with common origan G:
GX0 and GZo are directed tow'ards the mean equinox at epoch to and the mean
pôle of eclipuc at epoch to, respecdvely, Gz is the axis directed towards the Celesuai
Ephemens Pôle (CEP) at date t and Gxz is the Greenwich Prime meridian at date t.
4>, © are the classical Euler's angles between (r) and (R).
* Figure 1 -
The third Euler's kinematicaJ relation betw'een (r) and (R) gaves the angular velocity of
the Earth 013 around the axis of the CEP as:
0)3 = O + T cos © (2)
Using the classical parameters in ecliptic longitude and obliquitv for precession
(Lieske et al. 1977) and nutation (Seidelmann 1982) relative to the fixed eclipuc, the
considered Euler's angles are such that H7 is va Avi, © is cda+ A£j, taking into
account the lum-solar precession between the epoch to and the date t, as well as
nutauon at date t along the fixed ecliptic and is GST+ Xa + Axa. taking into account
the planetary precession xA as well as the planetary nutauon, Axa-
o>3 is liien such that :
Ü)3 = GST - (va - AVI ) COS (CÜA+ AEi) + Xa + (3)
Integrating (3) and separaung, in the resulung relation (4), the constant of intégration
(first terni), the spécifie Earth rotauon (second term), precession (third and fourth
terms), nutauon (fifth and sixth terms) and the coupling terms between precession and
nutation, we get, up to the second order w.r.t. the nutauon quantities:
-f
A.
GST = GMST0 + j 0)3 dt + I va coscüAdt - Xa + fAvi coscùa dt - Ax,
c. A 'A 1' *—
VAA£isinœAdt - Avi Aej sinoiA dt (4)
Guinot (1979) has defined the "Non rotaung ongin" (NRO), also called "depamire
point" and denoted by a such that its hour angle, 0, or "stellar angle", reckoned
westwards from the instantaneous prime meridian, represents strictly the rotation of
the Earth. The stellar angle is therefore, by définition, such that its time derivauve is
equal to the Earth's angular velocity, 0)3, around the axis of the CEP : 6 = 0o+Jü>3 dt ,
which is the first term of GST in (4), with: 0O = GMST0.
The relation (4) can equivalently be written as:
GST = 0 + y~o (5)
where the first term is, by définition, the stellar angle and the second one is the right
ascension of the depamire point on the equator (Aoki & Kanoshita, 1983).
This shows that a kinematicaJ definiuon of GST implicitelv uses the depanure
point o and that such an ongin cannot be avoided for an accurate relauonship between
the spécifie Earth's angle of rotanon and the Earth's angular velocity.
If GMST is considered to be the sum of 0 and of the accumuîated precession in
nght ascension, as it is defined through the présent relauonship between GMST and
UT1 (Aoki et al 1982), which implicitelv uses the depanure point o. it can be wriiten
as :
/ c#
GMST = 0 + j vacoscja dt - xa (6)
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The sum of the four other terms in (4) îs the "équation of equinoxes" m the
kinemaucal meamng.
Axa being, up to the second order w.r.t. the nutauon quantiues such thaï:
AXa = AVI COSCOa - AV COSEa >
where Av and £a are referred to the eclipuc of date, eq eq can be wntten as:
eq eq= GST-GMST = Ay coseA - f va Aei sincùA dt -j Âvj/Î AEj sino)A dt . (7)
A* A.
The différence GST - 0 = (GST-GMST)+ (GMST- 0) results from the accumulated
precession and nutation m nght ascension including the coupüng terms.
2.3. The accuraie numerical relanonship between GST and UT1
The convendonal relationship between GMST and UT1 is given by the following
expression : GMST UTl = GMST OhUTl + r [ (UT1 - UTC) + ÜTC] ,
where (Aoki et ai, 1982) :
GMST OhUTl =6h 41m 50.548 4 1 s + 8 640 184.812 866s Tu
+ 0.093 104s T’u2 -6.2 10 -6s Tu3 (8)
Tu' being the nurnber of davs elapsed since 2000 january 1 12 h UT1
and r = 1. 002 737 909 350 795 + 5.900 6 x 10’11 T'u - 5. 9 x lO'^T’u2. (9)
The relation (8) has been obtained by Aoki ei al. ( 1982) by integrating (6), using the
1AU 1976 System of Astronorrucal Constants. The cube term in t appeanng in (8) is
due to the différence between the cube term m t of the equatonal precession parameter
(za+Ça) an<3 the cross term between precession in longitude and precession m
obliquity.
The accurate expression of the équation of equinoxes, is obtaaned in a consistent
way with the expression (8), by integrating (7) and retaining ail the second order
terms with respect to the nutation quanudes : ,
eq eq = Ay coseA -jfvA Aei sinü)A dt - [ j AHM Aei sinuA dt ] nodic
- [/a?, Sî, sino)A dt ]secular '• (10)
^C ,
The first term Av cos is the "equauon of equinoxes", usuallv considered, which is
limited to the first order terms with respect to the nutation quanuties (it can also be
considered, up to the same order, as the nght ascension of the mean equinox).
The numencal value of the third term of (10), which results from the coupling
between precession in longitude and nutation m obliquity, is :
- J vA AEi sin coA dt = + 2.649mas sin Cl - 0.013mas sin 2ft (11)
where Q is the mean longitude of the lunar ascending node.
The numerical value of the fourth term of (10) is :
- [ j (Avi Ae ! sin ü)a dt ) ]pen0(iic = + 0.076mas sin 2Q - 0.005mas sin Q (11)’
and results from the coupling between nutation in longitude and nutation in obliquity
The numencal value of the secular term due to al1 the terms of nutadon is:
- [ j Av i Ae j Sin co a dt ] sec ulap” - 3.851mast (12)
-'c ,
The third order terms w'.r.t. the nutadon quanuties are negligible at the présent
level of précision of the observations and the equauon of equinoxes (AVoolard 1953,
Aoki and Kinoshita 1983) can be numencally wntten, with a 0.05 mas accuracy, as:
GST - GMST = Av cosEa - 3.85mas t -r 2.64mas sin Q + 0. 06mas sin 2n
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The use of the numerical relations (8), (9) and (13) provides a convennonal definmon
of UT1 with a 0.05 mas accuracv.
In fact, the secular term (11) can be ignored in the expression of GST-GMST as
it can be considered to be included in the secular term of the relationship between
GMST and UT1, itself denved from observations which are not able to separate these
two k_inds of secular terms.
At présent, in VLBI réduction of observations, onlv the main term of the équation of
equinoxes is taken into account (Capitaine & Gonuer 1991). Moreover, the true
obliquity is used in its expression instead of the mean one (Eubanks, Kaplan 1992),
giving rise to the following différence:
Ay cos £v = Ay cos (£A + Ae) = Ay cos£a - Ay A£ sin£A, or:
Ay cos £v = Ay cos£A + 0.15mas sin 2 Q (14)
The macurracy in the presently used relation between GST and UT1 is therefore:
GSTaccurale. GSTusuaj = 2.64mas sin Q - 0.09mas sin 2ü (15)
Such an inacurracv in the relation betw-een GST and UT1 gives nse to spurious terms
in the derived value of UT1,which hâve to be removed before using UT1 for Earth
rotation studies.
3. The accurate procedure for deriving UT1 with the explicit use of the
departure point (NRO)
The nonrotating ongin (NRO), or departure point, denoted bv o is kinematically
defined (Guinot 1979) as the point on the moving equator w'hich has no instantaneous
rate of rotation about the axis of the CEP with respect to the Celesual Référencé
frame.
This définition introduces the stellar angle, 0, such thaï:
é = C03 , (16)
and universal time UT1 is then conceptuallv defined as an angle proportionnai to 0.
The numerical relationship between the stellar angle and UT1 (Capitaine et al. 1986)
has been derived, using relations (6) and (8), from the numerical relationship between
GMST and UT1 (Aoki et al. 1983) which has been assumed to include the secular
term (12) of the équation of the equinoxes. It is such thaï:
e = 2n ( 0.779 057 27 3264 + 1.002737 81 191 1 354 48 Tu x 36525) (17)
where Tu = Julian UT1 date - 2451 545.0 /36525
The use of the numerical relation (17) for deriving UT1 from observations has to be
associated with the numerical development (Capitaine 1990) of the quantitv s=oN-I^N
(where N is the node of the instantaneous equator and the celestial equator of
référencé) which provides the position of the departure point on the moving equator.
This quantirv can be wTitten with a 0.05mas accuracv as:
s - -XY/2+ 3.85mas t - 72.59mas t2 - 2.64mas sin Q - 0.06mas sin 20 (18)
+ 0.74mas t2 sin ü. + 0.06mas l~ sin 20
where X, Y, Z are the coordinates of the CEP in the celestial référencé frame and O is
the mean longitude of the Sun .
This provides an accurate procedure for deriving UT1, which can be clearlv
related to the concepts involved for defirung the EOP and the earth angular velocity.
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4. Comparison between the two options of the procedure and
conséquences of its use in the derived UT1
The explicit use of the departure point through the numerical relations given in
secnon 3 (option 2) is équivalent to the implicit use of this point through the numencal
relations (8), (9), (13) referring to GMST and to the accurate expression of the
différence GST-GMST (option 1).
Both of the options, which hâve been proposed in the new IERS Standards
(McCarthy 1992) provide the same conventional définition of UT1, which is accurate
up to 0.01 mas.
The advantage of opuon 2 with respect to opnon 1, is that option 1 is based upon
a highly complex relation of obscure physical meamng between GST and UT1.
whereas option 2 is based upon clear concepts providing therefore to a better
geophysical interprétation of the parameters which can be denved from observations.
The présent procedure for deriving UT1 uses the numerical relations (8) and (9)
between GMST and UT1 and only the first order terms (w.r.t. the nutation quantities)
of the numerical expression (13) of GST - GMST.
The différence, dUTl, between the values of UT1 as derived from this classical
procedure and the values of UT1 as denved from the accurate procedure (opuon 1 or
opuon 2) using, impticitely or explicitely, the departure point is, in ms of urne:
dUTl = 0.176ms sin Q - 0.006ms sin 2 Q (19)
It is plotted on Figure 2.
- Figure 2 -
The différences appeanng on Figure 2 represent the inaccuracies in UT1 when denved
from its présent conventional définition through the conventional relauonship between
GMST and UT1 and the classically used expression for GST-GMST.
5. Conclusion
The presently used relation between sidereal time and UT1 is not accurate at the
milliarsecond level; this gives nse to spunous terms of milliarsecond amplitude in the
derived UT1 which hâve to be removed before geophysical studies.
This paper explains how a complété expansion of the différence between GST
and GMST, previously recommended by Aoki and Kinoshita (1983) and Aoki
(1991), implicitely uses the concept of "nonrotating origin" (NRO) (or departure
point) as proposed by Guinot in 1979 and that such a procedure (option 1) would be
simplified and conceptually clarified by the explicit use of the NRO (option 2) as
previously proposed (Guinot 1979, Capitaine et al. 1986).
The two corresponding options (implicit or explicit use of the NRO) are shown
to be équivalent for defining UT1 and the conséquences of the use of such an accurate
procedure with a 0.01 mas accuracy, as proposed in the new IERS standards
(McCarthy 1992) instead of the usual one, are esumated on the dérivation of UT1.
We strongly recommand the use of option 2 in the réduction ot accurate
observations because the clear involved concepts in the procedure simplify the
geophysical studies which can be performed from these observations.
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Figure 2: Inaccuracies in UT1 due to its présent conventional définition.
The full line represents the différence berween UT1 defined by the use of the
departure point and UT1 defined using onlv the main terrn of équation of equinoxes.
The dashed line represents the différence between UT1 defined by the use of the
departure point and UT1 denved by the actual use of the so-called équation of equinoxes
(using true obliquity instead of mean one in cose).
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PROCEDURE FOR VLB1 ESTIMATES OF EARTH ROTATION PARAMETER S
REFERRED TO THE NONROTATING OR1GIN
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ABSTRACT. This paper invesiigates the pracncal use of the nonrotaring origin (NRO)
(Guinot 1979) for esumaung the Earth Rotation Parameters from VLB1 data, which is
based on the rotational transformation between the geocentnc celesüal and terrestna] frames
as previously denved by Capitaine (1990). Numerical checks of consistency show that the
transformation referred to the NRO is équivalent to the classical one referred to the equinox
and considering the complété "équation of the equinoxes" (Aoki & Kinoshita 1983). The
paper contains the expressions for the partial dérivatives of the VLBI géométrie delay to be
used for the adjustment of the pôle coordinates, UT1 and deficiencies in the two celesiial
coordinates of the Celesüal Ephemens Pôle (CEP) in the multiparameters fus to VLBI data.
The use of the NRO is shown to simplify the estimâtes of these parameters and to free the
estimated UT1 parameter from the model for precession and nutation.
1. INTRODUCTION
The classical procedure for estimating the Eanh Rotation Parameters (ERP) from VLBI
observables refers, due to historical reasons, to the equinox of date. This leads to a
coordinate transformation from the Terrestrial Reference System (TRS) to the Celestial
Reference System (CRS) in which the concepts of precession, nutation and the celestial
Earth's angle of rotation are mixed.
As VLBI observations are nearly not sensitive to the position of the ecliptic (and
therefore of the equinox), but oniy to the position of the equator, the use of a coordinate
transformation from the TRS to the CRS based both on the nonrotaring origin (NRO)
(Guinot 1979) and on the two celestial coordinates (Capitaine 1990) of the Celestial
Ephemeris Pôle (CEP) should be more convenient for deriving the ERP from VLBI
observations.
The purpose of this paper is to investigate the practical use of this proposed
transformation in the computation of the géométrie delay for VLBI estimâtes of the ERP; it
contains numerical checks of consistency berween this transformation and the classical one
and gives the expressions of the partial dérivatives of the géométrie delay with respect to
the fundamental parameters.
A3.2
2. DEFINITION, USE AND POSITIONING OF THE NRO
2.1. Définition
Let (Oxyz) be the instantaneous System based on the instantaneous equator, its
corresponding pôle P and the NRO; the NRO has been defined by Guinot (1979) by the
kânematical condition that when P moves in the CRS, the System (Oxyz) has no componem
of instantaneous rotation along the equator with respect to the CRS (Figure 1).
Figure 1: KinematicaJ définition of the NRO
The kinematical condition defining the NRO corresponds to a necessary concept to
describe any motion of rotation along the moving equator. It allows to define a NRO m the
CRS, denoted by a, and also a NRO denoted by cd in the TRS, as an exact définition of
the "instantaneous origin of the longitudes" (i.e. instantaneous prime meridian).
2.2. The use of the NRO for the représentation of the Earth Rotation
The "stellar angle", 0 = ôôô. gives the "spécifie Earth angle of rotation", such that è=ü>z,and
UT1 should therefore be conceptually defined as an angle proponional to 0 (Guinot 1979).
2.3. Positioning of the NRO
The positioning of the NRO can be easily derived from the origin I^on the fixed equator of
the CRS by the use of the quantity s. A similar quantity s' is necessary for positioning in
the TRS (Figure 2).
re f erenc e
Figure 2; The positioning of the NRO
The quantity s can be written as (Guinot 1979): s =/(cos d-1) É dt, which provides
the position of a on the moving equator as soon as the celesrial motion of the CEP is
known between the epoch t^ and the date t. Its expression as a function of time has been
shown to be nearly not sensitive to the model of the pôle trajectory (Capitaine e: al. 1986;.
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3. THE COORDINATE TRANSFORMATION FROM THE TRS TO THE CRS TO BE USED LN THE
VLBI EARTH ROTATION PARAMETERS ESTIMATES
Any procedure for parameter estimation frorn_VLBI observables requires ihe calculation of
the "géométrie delay" : t = - B.Kdc (where B îs the baseline vecior, FT is the unit vecior
pomting in the direction of the obseiwed source and c is the velocity of light).
One step in such a calculation is to apply to the baseline vector in the TRS, the
rotational trarisformauon Q of coordinate frames from the TRS to the CRS:
[CRS] = Q [TRS],
Q being composed of several separate rotations.
3.1. The classical transformation
In the classical procedure Q is written as: Q=Qi-Q2.Q3. such thaï, if R,(t|) represents, as
usual, the rotanon matnx of angle ri around the i-axis :
1) Qi = R3(U)-^2(-ÔA).R3(zA)-Ri(-eA)-R3(Av)-Ri (eA+A£),
eA being the mean obliquity of the ecliptic at date t, and z*, Ç\, 9a, ae, Ay the usual
precession and nutation quantities in right ascension, obliquity and ecliptic longitude
respectively, referred to the mean ecliptic of epoch (or of date),
2) Q2 = R3(-GST), GST being Greenwich True Sidereal Time at date t, includlng
both the effect of Earth rotation and the precession and nutation in right ascension,
3) Q3 = Ri (yp)-R2 (xd)>
Xp and yp being the "pôle coordinates" of the CHP in the TRS,
3.2. The use of the NRO m the transformation from the TRS to the CRS
The use of the MRO allows us to separate Q into three indépendant rotation matrices, such
thaï: Q=Q|.Q2.Q3. each of the matrix Q, corresponding 10 one component of the Rotation
of the Earth around its cerner of mass:
1) Qi = R3(-E)- ^2^)- R3Œ). R>3(s),
for those rotations ansing from the celesnal motion of the CEP (see Fig 2), includtng the
rotation s which takes into account the displacement of a on the instantaneous equator due
to the celestial motion of the CEP,
2) Q2 = R3 (-9) for the rotation of the Earth around the axis of the CEP,
3) Q3 = R3(*s').R3(-F). R2(g). R3OF) = R3(-s'+Vl/2).R1 (>’p)-R2 (xp) -
for those rotations arising from the terresrial motion or the CEP (see Fig 2), including the
rotation s’ (Capitaine 1990) which takes into account the displacement of 0 on the
instantaneous equator due 10 polar motion.
4. NUMERICAL CHECKS OF CONSISTENCY OF THE COORDINATE TRANSFORMATIONS
The coordinate transformation from the TRS to the CRS has been applied to vectors in the
terresrial frame such that: (r = 1, ç = 0°, X = Oh, 6h, 12h; ç = 45°, X = Oh, 6h, 12h),
from t = 1900.0 to t = 2100.0, every 0.1 centur>'.
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4.1. NumericaJ expressions 10 be used for the parameters referred to lhe NRO
In order to check the consistency of the coordinate transformation from the TRS to the
CRS referred to the NRO with the classicaJ one referred to the equinox, il is necessary to
hâve consistent numericai expressions for the parameters used in the two transformations.
(]) NumericaJ relationship between 9 and UT1
We hâve used the following relationship, which has been given by Capitaine ei al. (1986)
in order to be consistent wuh the conventional relationship between GMST and UT1 (Aoka
et al. 1982): 6 = 2n {0.779 057 273 264 r 1.002 737 811 911 354 Tu ), (1)
Tu being the number of days elapsed since 2000 January 1, I2h UT1.
(2) Numericai expression for the celestial pôle coordinotes of the CEP
We hâve used the developments as functions of üme of the coordinates X=sindcosE and
Y=sindsinE of the CEP in the CRS as given by Capitaine (1990) with a consistency of
5xlO*5" after a cenrury with the conventional developments for precession and nutation.
Each development, including both effects of precession and nutation, is the sum of a
polynorrual form of t, of periodic terms corresponding to the nutations and of pseudo-
periodic terms arising from the cross terms between general precession and luni-solar
nutations. It can be expressed as:
X(t) = X(io)+20(M.310 9"t-0.426 65"t2-0.198 656”t3-K).000 014 O"!4 +Xi(aio+aili)sin(ù)it-$l)
-0.000 35"sin2fti-XJa,jli cos(io r-$9+0.002 04"t2sinQ + 0.000 16"t2 sin2G>+0.000 06"t2 cosQ
(2)
Y(i) = Y(io)-22.409 92,'l2-t-0.001 836“t3+0.001 113 0"t4+X;(bio+bi1Ocos^S»;)
+0.000 13"COS2Q+XJb jji siniWjt-^) - 0.002 31"t2 COSÜ - 0.000 14"t2 COS20,
where (ai0. bio)i=i.i06 are the coefficients in longitudexsine0 and obliquity of arguments
(üVA)i=i.i06 of the 1980 IAU nutation, and a^.bij.a'jj.b’j are quantifies lower than 5x 10 5",
except for a few temns (5 for index i and 18 for index j).
(3) Numericai expression for the quantity s
We hâve used the numericai expression of s as derived, by the relation: s=-50-XY/2, from
the numericai values of X and Y and from the following numencal development of 60,
with an accuracy of 5xlO*5" after a cenrury (Capitaine 1990):
60 = - 0.003 85"t+0.072 59"t3 + 0.002 65" sin Q + 0.000 06"sin 1SI
- 0.000 74"t2 sin Q - 0.000 06"t2 sin 20, (3)
which is équivalent to the expression of s previously given (Capitaine et al. 1986).
4.2. Internai checks for lhe transformation referred to the NRO
Three different forms of Qj hâve been tested, using the previous numericai developments
(1), (2) (3) and a polar motion equal to zéro (i.e. xp=yp=s'=0) :
(i): Qi as defined as a product of rotation matrixes, with: E=arctan(Y/X), d=arcsinv/X2+Y2
Q1=R3(-E). R2(-d). R3(E). R3(s), (4)
(ii): Q\ as given directly as a function of X and Y and s:
/
X
\
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Qi =
\
1 - lX -aXY
-iXY 1-»Y2
X -Y 1 -a(X
Y
2 Y2)
Rjls)
Vrilh a = l/(l+cosd) = 1/2 + 1/8 (X2+Y2)
(5)
(iii): Q] as given with an accuracy better lhan 10'7" after a century (Capitaine 1990), as a
function of X, Y and 56 (symmetricai form of the matrix transformation Q3):
Qi =
\ *
l-iX‘
0
X(1 +iYJ)
2jlXy^»*x3y x
l-.Y2 Y
-Y(l-iXJ) l-i/X^Y2) }
Rj-5 0) (6)
The numerical checks of the transformation applied to the terrestrial vectors show the
identity of the transformauon (i) and (ii) and show moreover thaï (ii) and (iii) are in ail
cases équivalent with an accuracy better than 10'8"-
4.3. Numerical checks of consistency between the transformation referred to the NRO and
the classical transformation
The proposed coordinate transformation using the most simple form (4) for Q] has been
compared with the classical transformation for the terrestrial vectors as considered in the
previous section, for the same penod of time, assuming as previously, a polar motion
equal to zéro (i.e. Xp=yp=s'=0). The numerical developments as given by (1), (2), (3) hâve
been used for the transformation referred to the NRO, whereas for the classical
transformation, ÇA,zA,6Ai£A are the precession parameters as given by Lieske et al.
(1977), and Ay, Ar are the parameters as given by the LAU 1980 theory of nutation.
Greenwich Sidereal Time, GST, has been denved from the expression of Greenwich
Mean Sidereal Time, GMST ohUTl. as given by Aolti et al .(1982):
GMSTohUTl =24 110.548 41s + 8 MO 184*.812 866 Tu + 0.s0931 04 Tu2- ô.^KT6 Tu3, (7)
with Tu =<1^/365 25, du being the number of days elapsed since 2000 January 1, I2h UTl,
taking on values ±0.5, ±1.5,.... and from the periodic terms of the so-called "équation of
the equinoxes", in two different forms:
(i) as: GST = GMST +Aycos£A+0.002 65" sinfl+O.OOO 06"sin 2Q, (8)
corresponding to the periodic terms as given by Woolard (1953), or by Aoki and Kinoshita
(1983) for the "equauon of the equinoxes" in a "wider sense",
(ii) as: GST =GMST+AycosoA , (9)
corresponding to the "équation of the equinoxes" limited, as it is the general case, to the
nutation in right ascension.
It should be noted that the expression (8) of the équation of the equinoxes can only be
obtained by using implicitely the concept of the NRO in order to express the accumulated
precession and nutation on the moving equator betw'een the epoch and the date.
The numerical tests of consistency of the coordinate transformation referred to the
NRO with the classical transformation referred to the equinox gives the following results
for the différences in the équatorial coordinates a and 5of the terrestrial vector in the CRS:
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(i) with lhe complété expression (8) for the équation of the equinoxes:
from 1900.0 to 2000.0: 0.4 * 10'6“< 6a <1 x 10-4’
0.4 ^ l0-6"£ 66 <1 x KH",
except for a very few cases for which the différence reachs 1.4 x îo-4"
from 2000.0 to 2100.0: 0.1 x 10-6"£ 6a £0.9 x 10*4"
0.5 x 10'6"£ 66 £0.9 x 1(H'.
In most cases, from 1900.0 to 2100.0, the différences 5a, 55 are lower than 5xl0‘5", which is
the order of the consistency of the used developments (1). (2), (3) with the conventional
developments for precession, nutadon, and Greenwich Sidereal Time (7) and (8).
(ii) with the incomplète expression (9) for the équation of the equinoxes, nearly
idenucaJ rcsults are obtained for 55. which is not sensidve to a rotadon around the axis of
the CEP, but penodic vanauons appear in the différences in right ascension, with the
period of O and an amplitude of the order of 2 mas (sec Table 1).
1900.0: -2.2 x 10‘r 1920.0: -2.0 x 10'3" 1940.0: -1.1 x 10'3'
1960.0: -0.5 x 10’5" 1980.0:-*-1.2 x 10‘3" 2000.0:+2.2 x 10'3'
Table 1: examplcs of Lhe différences in nghi ascension of lhe Gx terresuial axis in lhe CRS
rcsuJting from Lhe use of Lhe incomplète expression (9) for lhe "equareon of lhe equinoxes"
Complementary calculations show, for example, thaï the différence is minimum in 1988
and 1997 and maximum in 1992 and 2002.
Such numerical checks show the consistency of the coordinate transformation referred
to the NRO and using the numerical developments (1) for the stellar angle, (2) for the
coordinates of the CEP in the CRS and (3) for the posidoning of the NRO with the
classical transformation referred to the equinox and using the conventional models for
precession and nutadon, Greenwich Mean Sidereal Time, as well as the complété
expression (8) for the "équation of the equinoxes". Such numerical checks show moreover
that the use of the incomplète équation of the equinoxes in the expression of Greenwich
Sidereal Time at the date of the observation, as it is presently the case in the réduction of
VLBI data, leads to a spunous penodic rotation around the axis of the CEP with an
amplitude of a few mas. Such a rotation is probably mainly absorbed in the estimated UT1,
which includes therefore a penodic error of this amplitude.
This results show the advantage of using the NRO as an explicit origin fo reckoning
the Eanh's rotation in order to dérivé an accurate UT1 parameter from the observations.
5. PROCEDURE FOR ERP ESTIMATES FROM THE VLBI OBSERVABLES
5.1. General case of the partial dérivatives of the géométrie delay with respect to the ERP
The ERP affect the expression of the VLBI géométrie delay only through the oneniation of
the Earth as a whole. Therefore, if i is the géométrie delay in the geocentnc frame, we
hâve, for each of the ERP (Sovers and Fanselow 1987), IC , L^ being the components of K
and*L in the CRS and the TR S respectively and being the éléments of the matrix Q:
* KiOQik),
— “
C cri|
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The corrections to the ERP can therefore be estimated by a least squares fit among Lhe
VLBI observed delays, using the expression for the partial dérivatives of the rotational
matrix transformation Q with respect to each of the parameter xp, y^ UT1, X and Y.
In the proposed transformation referred to the NRO, the coordinates X and Y of the
CEP in the CRS appear only in the matrix Qi, UTl.appears only in the matnx Q2 and the
coordinates xp and yp of the CEP in the TRS appear only in the matrix Q3. Such a form of
the rotational transformation Q simplifies the calculation of its partial denvatives with
respect to the ERP as compared to the classicai case in which the precession and nutation
parameters appear in a complicate way both in Qi and Q2.
The rotation matnx Q2 being independent of the celestial pôle coordinates X and Y,
the UT1 parameter as estimated from VLBI observables using this transformation would
be free from the errors on the model for precession and nutation. This represent an
improvement as compared to the classicai method in which the estimated UT1 is
dépendent, due to the used relationship between GST and UT1, on the precession and
nutation model in right ascension.
The partial dérivatives with respect to UTl and the pôle coordinates are, such thaï, k
being the conversion factor between the stellar angle, 0, and UTl:9 Q _ _ ôRtTB). Q3
Buti 3g
3Q= Qi.Q2-R3(-s,+xpyp/2).Ri(yp).3R2(xp)t 3_Q = Q\.Q2.R3(s'+xpy^2).dRj(yp).R2(xp)^
3xp 3xp 3yp 3yp
the dérivatives 3R2(xp)/3xp, 3R 1 (yp) /3yp, 3R3(0)/3g being easily obtained as the
dérivative of a rotation matrix of angle q with respect to q.
The partial dérivatives with respect 10 the coordinates of the CEP in the CRS are such thaï:
ôQ_3ûi.Ch-Q3 02-03 .
ôx ax ' 3y ay
5.2. Expression of the partial denvatives with respect to the celestial coordinates of the CEP
For computing the partial dérivatives of Qi with respect to X and Y, the forrns (5) or (6)
are the most convenient ones, as, firstly X and Y appear explicitly, and secondly, the
partial dérivatives of 60 or s with respect to X and Y can be neglected.
Such partial denvatives can be wntten as:
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0Y
*3.
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3 2
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5.3. Interprétation of ihe estimated quanddes cLX and dY
The corrections dX and dY which can be estimated from VLBI observables, using the
partial derivadves (10) and (11) of the rotadonal matrix Qj, correspond to the deficiencies
in the convendonai model for the coordinates X and Y of the CEP in the CRS. They can be
written as:
dX- - \o + ÔX , dY = r\0 + 6Y, where Ç0, ri0 are for the constant offset
between the pôle of the CRS and the pôle of the epoch of the model and 5X, 6Y for the
deficiencies in the models (including both precession and nutadon) at the date of the
observation. Using the developments of X and Y as given by Capitaine (1990), the
deficiencies 6X, 5Y in the models can be written, with an accuracy better than 5xlO'5" after
a century, as: ôX = dyA sin£0+dAysin£0, 5Y = d£A+dA£, where dyA and deA are the
errors on the model for precession and dAy , dAr, the errors on the model for nutanon.
dX and dY are tire quantities to which the VLBI observations of radio-sources are
actually sensitive, as they provide the position of the instantaneous equator with respect to
the equator of the CRS. Such quanddes are presently derived from VLBI observables on
the form dysine0 and de by using a more complicated procedure involving separately
precession and nutation of which the effects are in fact not separable using VLBI
observations.
This shows the advantage of using X and Y as the two fundamental parameters for the
celesdal motion of the equator instead of the large number of the precession and nutation
parameters generally considérée!
6. CONCLUSION
The coordinate transformation from the TRS to the CRS using both the NRO and the
coordinates of the CEP in the CRS has been shown to be numerically consistent with the
classicai one (when the complété équation of the equinoxes is used) with an accuracy better
than 0.1 mas. Such a représentation, which clarifies the involved concepts, has been shown
to simplify the estimâtes of the Earüi Rotation Parameters from VLBI observables and to
free the estimated UT1 parameter from the precession and nutation model.
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